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El Sol fue el primer objeto del firmamento que llamé la atencion 
de los seres humanos. Su brillo era un simbolo de poder y el 
ciclo dia-noche se convirtié en un factor fundamental que regu- 
laba a los seres vivos, al menos a los que pueblan la superficie 
terrestre. 

Con las primeras civilizaciones surgié la necesidad de deificar 
todo aquello que resultaba inexplicable. Asi, el Sol, bajo diferen- 
tes nombres, fue uno de los dioses mds poderosos, incluso con 
el rango de dios tinico (Atén) en el breve periodo monoteista de 
Akhenaton, en la antigua civilizacion egipcia. 

El desarrollo de la agricultura necesitaba un marcador que in- 
dicase cudndo habia que plantar las semillas 0 recoger los frutos, 
o bien celebrar determinados actos littrgicos en honor de los 
dioses. El Sol y la Luna se convirtieron en dos indicadores faci- 
les de seguir en su camino por los cielos, por lo que fueron las 
dos opciones para elaborar calendarios en los que se basan los 
actuales, con la gran ventaja para el Sol de que condiciona las 
estaciones y las fechas clave no cambian con el tiempo. La regu- 
laridad de sus movimientos era asombrosa en un entorno cam- 
biante. «El Sol no rompe las reglas», decia Heraclito de Efeso. 


En diferentes civilizaciones un grupo selecto, algo asi como 
sacerdotes, fue transmitiendo su informacion astronémica a sus 
sucesores. Seguramente lo primero que notaron fue que en de- 
terminadas fechas, a las que hoy Hamamos solsticios (21 de ju- 
nio y 21 de diciembre), el Sol invierte su camino aparente en su 
posicion de salida sobre el horizonte. Ciertos templos religiosos 
se disefiaron con orientaciones que solo permitian el paso de 
los rayos solares en determinados dias. Los solsticios fueron fe- 
chas sefialadas para grandes celebraciones. En la antigua Roma, 
la festividad de) Sol Invictus en el solsticio de invierno conme- 
moraba el renacimiento del Sol. Al otro lado del Atlantico, los 
incas y otras civilizaciones andinas celebraban, en su solsticio 
de invierno (21 de junio), la fiesta del Inti Raymi con idéntica 
finalidad. 

La observacion de la altura que alcanza el Sol sobre el hori- 
zonte llev6 a determinar a los antiguos observadores que el eje 
de rotacion de la Tierra esta inclinado con respecto a la ecliptica, 
la trayectoria aparente que sigue el Sol sobre la esfera celeste en 
un afio. Los equinoccios (en los que la duracién del dia es igual a 
lade lanoche), el 21 de marzo y el 21 de septiembre, son los pun- 
tos en los que coincide la ecliptica y el ecuador celeste, que es la 
prolongacién del terrestre. El primero de ellos, llamado vernal o 
Aries, es aquel donde se proyecta el Sol al pasar del hemisferio 
sur al norte. 

La aparente coincidencia del Sol y la Luna en un mismo lugar 
del cielo da lugar a los conocidos eclipses solares. Los mismos 
observadores que vigilaban los movimientos de ambos astros 
fueron capaces de predecir tales encuentros, con el subsiguiente 
prestigio y poder ante la sociedad. 

Los astros parecian moverse sobre la esfera celeste, por lo 
que las distancias entre ellos se tenian que medir como separa- 
ciones angulares. Los sumerios introdujeron el sistema sexagesi- 
mal hace unos 6000 afios. A los babilonios les debemos el dividir 
la circunferencia en 360 grados, idea que se ha impuesto hasta 
nuestros dias. Ptolomeo introdujo en su Almagesto la division 
de un grado en 60 minutos ('), y de estos en 60 segundos de arco 
("), una medida angular mas conforme a la astronomia. Para cal- 
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culos cientificos se suele utilizar, desde finales del siglo xxx, el 
radian (360 grados = 2n radianes). 

Hiparco de Nicea (ca. 190-ca. 120 a.C.) definié un sistema de 
coordenadas (latitud y longitud) que permitia determinar la po- 
sicién de un punto sobre la superficie terrestre. De una manera 
andloga, el sabio griego desarrollé un sistema de coordenadas 
ecuatoriales que permitia establecer y seguir el movimiento 
aparente del Sol sobre Ja esfera celeste. Las coordenadas se- 
rian: ascension recta (distancia angular del Sol al punto vernal, 
representada por 0) y declinacién (distancia angular del Sol al 
plano de la ecliptica, 8). 

Tener un modelo de los movimientos del Sol permite hacer 
predicciones. De esta forma se puede determinar la posicién de 
nuestra estrella para cualquier momento y lugar. A lo largo de los 
siglos ha ido mejorando la precisién de las llamadas efemérides, 
que nos dan la posicién del Sol para cualquier lugar de la Tierra 
y tiempo de observacién. 

El primer avance cientifico de trascendencia fue situar al Sol 
en su lugar dentro del sistema solar, durante siglos la tinica par- 
te conocida del universo. Parece que el pionero fue Aristarco, 
y aunque no ha sobrevivido su escrito original, si tenemos una 
narraci6n de Arquimedes al respecto: 


Aristarco ha sacado un libro que consiste en ciertas hipdte- 
sis, en donde se afirma, como consecuencia de las suposi- 
ciones hechas, que el universo es muchas veces mayor que 
el universo recién mencionado. Sus hipotesis son que las es- 
trellas fijas y el Sol permanecen inméviles, que la Tierra gira 
alrededor del Sol en la circunferencia de un cfreulo, el Sol 
yace en el centro de la érbita, y que la esfera de las estrellas 
fijas, situada con casi igual centro que el Sol, es tan grande 
que el circulo en el cual él supone que la Tierra gira guarda 
tal proporcién a la distancia de las estrellas fijas cuanto el 
centro de la esfera guarda a su superficie. 


Sin embargo, hubo que esperar muchos siglos hasta que Ni- 
colds Copérnico (1473-1543) presentase su teorfa heliocéntrica, 
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aunque sus ideas eran todavia muy aristotélicas, con la Tierra 
describiendo circulos perfectos. En su De revolutionibus or- 
bium coelestium sefialaba: «E] Sol debe residir en el centro de 
todo [...] Hay un sitio que le aguarda desde el cual pueda dar luz 
a todos los planetas». 

Durante algtin tiempo el modelo de Tycho Brahe (1546-1601) 
intent6 todavia reconciliar los hechos con las ideas filoséficas: 
los cinco planetas conocidos girarfan en torno al Sol, y todos 
ellos juntos lo harfan en torno a una Tierra inmévil. 

La imprecisi6n en la medida de los angulos impidi6 a persona- 
lidades como el griego Aristarco obtener resultados creibles, La 
navegacion iba a necesitar una astronomia cada vez mas cuan- 
titativa, mientras que permitia el acceso a puntos relativamente 
lejanos desde donde realizar las observaciones. El siglo xv fue 
decisivo para el avance de la mecdnica celeste, especialmente 
con las leyes de Kepler y la teoria de la gravitacién de Newton. 
Con estas herramientas se pudo determinar la masa de nuestra 
estrella. 

En 1671 Jean Richer y Jean-Dominique Cassini observaron 
Marte desde dos posiciones diferentes de la superficie terres- 
tre, lo que se conoce como «paralaje». Para minimizar errores 
escogieron el momento en que Marte estaba mas cercano a la 
Tierra. Conocido dicho valor, aplicaron la tercera ley de Kepler, 
obteniendo finalmente un valor crefble para la distancia de la 
Tierra al Sol: 149600000 km, con un error de tan solo un 7% con 
respecto a los valores actuales, 

El Renacimiento posibilité una forma nueva de contemplar la 
naturaleza mediante la razon y la observaci6n. En lo que concier- 
ne al Sol, la invenci6on del telescopio permitid estudiar su super 
ficie con mas detalle. A finales del siglo xvm podiamos considerar 
la mecdnica y la é6ptica geométrica como las ramas de la fisica 
esenciales para conocer nuestra estrella y el resto de objetos del 
sistema solar. Sin embargo, aunque se observaban estructuras 
sobre la superficie del Sol, nada se podia asegurar sobre su natu- 
raleza, sino tan solo especular con razonamientos que frecuen- 
temente tenian mas que ver con la filosofia imperante que con la 
realidad. 
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Se puede consider ar el siglo x1x como el periodo donde se for- 
mularon las leyes basicas de las ciencias naturales. Fue el naci- 
miento de la astrofisica y, con ello, se dejé de considerar a los 
cuerpos celestes como meros puntos con masa. Durante ese pe- 
riodo se descubri6 que el Sol era variable a través del conteo del 
niimero de sus manchas. Los intentos infructuosos de encontrar 
correlaciones con diferentes parametros meteorolégicos llevé a 
Ja fisica solar a un cierto desprestigio. De hecho, las relaciones 
con la geofisica fructificaron cuando se descubrio la relacién de 
Jas erupciones solares con fenémenos terrestres como las tor: 
mentas geomagnéticas y las auroras polares. La meteorologia y 
el clima espacial forman una parte crucial del estudio de nuestra 
estrella, no tan solo desde el punto de vista cientifico, sino tam- 
bién desde el tecnoldgico y el econémico. 

En este entorno se desarroll6é un profundo estudio de la inte- 
racci6n entre el plasma solar y los campos magnéticos. Estos co- 
nocimientos se iban a poder extrapolar a otras estrellas, dando 
lugar a la llamada conexion solar-estelar. Esta iba a ser una ruta 
de doble sentido, ya que el Sol es una estrella con unas propieda- 
des fijas y, sobre todo, la estamos observando con una edad muy 
determinada. El estudio de los procesos magnéticos en otras es- 
trellas con diferentes propiedades nos ha permitido comprender 
mejor la fisica de estos procesos. En este contexto, hemos de 
mencionar que tan solo tenemos 400 afios de observaciones di- 
rectas de nuestra estrella, a pesar de que cuenta 4550 millones 
de afios de existencia. 

Desde 1995 se han descubierto mas de dos mil planetas orbi- 
tando otras estrellas. Ello ha convertido a nuestro sistema solar, 
con su peculiar disposicién, en una referencia. Curiosamente, en 
nuestro sistema el Sol no comparte el poder con nadie: es una 
estrella simple aislada, algo no muy frecuente, ya que mas del 
70% forma parte de sistemas multiples con dos 0 més estrellas. 

Todo ello convierte a nuestra estrella en una especie de piedra 
de Rosetta que nos ayuda a descifrar el lenguaje del universo. 
La combinacién de experimentos en laboratorios terrestres, el 
desarrollo de nuevas técnicas de observaci6n y la mejora en los 
Medios de cdlculo han contribuido a esta tarea. 
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CAPITULO 1 
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EI interior del Sol 


Si se compara el Sol con una esfera de 

gas caliente, es en su interior donde han 

de registrarse las mayores temperaturas 

y densidades. Esto significa que en la zona 
central deberia generarse la energia que hace 
que brille con luz propia. El avance en dicho 
conocimiento estuvo ligado a la determinacion 
de un parametro fundamental: su edad. 


En la cultura judeocristiana el relato biblico del Génesis fue, du- 
rante muchos siglos, la principal fuente de informacién para es- 
timar la edad de la Tierra y del resto de los componentes del sis- 
tema solar, incluido el Sol. En 1650, se publicé The Annals of the 
World, donde James Ussher (1581-1656), arzobispo de Armagh 
Crlanda), realiz6 su conocido calculo de Ia edad terrestre basa- 
do en las generaciones que precedieron a Jesucristo, resultando 
que el mundo habia sido creado el 22 de octubre de 4004 a.C. 
Otras culturas dieron cifras diferentes para la edad de nuestro 
planeta, desde la eternidad de los brahmanes indios a los 9000 
aiios de Zoroastro. Cualquier teoria presuponia que la Tierra y el 
Sol se habian formado en un mismo proceso. Por lo tanto, ambos 
cuerpos debian tener una edad similar. Cualquier prediccién de 
una determinada edad para uno implicaria al otro. 

Fue necesario esperar a principios del siglo x1x para que varias 
voces reclamasen la imperiosa necesidad de una Tierra mucho 
més antigua que la estima biblica. Gedlogos como James Hutton 
(1726-1797) y Charles Lyell (1797-1875) estimaron que se necesi- 
taban cientos de millones de afios para que se formaran las rocas 
sedimentarias. Para ello aplicaron el principio de uniformidad, 
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Cualquier cosa tiene una 
explicacién natural. La Luna no 

es una diosa, sino una roca grande, 
y el Sol, una roca caliente. 


segtin el cual, los procesos que vemos en la actualidad han sido 
también protagonistas del pasado, expresado en el famoso razo- 
namiento «El presente es la clave para entender el pasado». La 
teorfa de la evolucion de Charles Darwin (1809-1882) precisaba 
también un periodo igual de prolon- 
gado, al menos de unos 300 millones 
de afios, para que las diferentes espe- 
cies bioldgicas pudiesen evolucionar. 

El problema que se originaba con 
esas edades era la necesidad de una 

AnaxAcoras (sictova.C.) fuente de energia que permitiera que 

el Sol se hubiera mantenido brillan- 

do durante todo ese tiempo. Consideremos, por ejemplo, que el 

Sol obtuviera su energia integramente a partir de la quema de 

un combustible de carbono. El resultado, teniendo en cuenta la 

masa del Sol, seria que en tan solo unos dos mil afios nuestra 

estrella se habria convertido en una pavesa humeante. Otros me- 

canismos fueron propuestos para explicar esas edades, pero no 
resistieron el minimo anilisis. 

Un auténtico fildsofo de la naturaleza que se preocup6 tam- 
bién por la edad de la Tierra fue el fisico britanico William Thom- 
son (1824-1907). De entre todas sus contribuciones a la ciencia 
destaca el segundo principio de la termodinamica y el estableci- 
miento de la escala absoluta de temperatura. En reconocimien- 
to a su trabajo, la reina Victoria lo ennoblecié con el titulo de 
lord Kelvin. Para su estimacién de la edad de la Tierra, Kelvin se 
pregunto por las fuentes de energia disponibles y cémo estas se 
habian ido disipando con el tiempo. 

Su hipdtesis de partida suponia que en su estado original la 
Tierra era una esfera de hierro fundido que se habia calentado 
durante su fase de formacién y, desde entonces, se habia ido 
enfriando. Para calcular el tiempo transcurrido Kelvin aplicé 
la ley de conducci6n de calor desarrollada anos antes por Jo- 
seph Fourier (1768-1830), suponiendo una temperatura inicial de 
unos 2000 grados. Extrapolando los resultados a una esfera del 
tamario de la Tierra pudo estimar su edad en unos 40 millones 
de afios. 
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En aquel momento, la mejor idea sobre la produccién de ener- 
gia en el Sol consistia en la contraccién gravitacional elaborada 
por el propio lord Kelvin y el aleman Hermann von Helmholtz 
(1821-1894). Considerando el Sol como una esfera gaseosa que 
se contraia lentamente, la energia gravitatoria se convertiria en 
energia térmica que lo mantendria brillante. Los cAlculos arro- 
jaban una edad de unos 30 millones de afios, que parecian ser 
suficientes para Kelvin, pero que no resolvian la discrepancia 
con las estimas de los gedlogos, del orden de cientos de millo- 
nes de anos. 

En realidad, ambas partes tenian razén: los gedlogos iban en la 
direcci6n correcta sobre la estima de la edad del planeta, mien- 
tras que las determinaciones del tiempo de vida del Sol eran las 
mejores que se podian hacer a partir de las fuentes de energia 
que se conocian en aquellos tiempos. De hecho, se ignoraba todo 
sobre la estructura del interior solar, y la idea de un interior frio 
e incluso habitable, propuesta por William Herschel, a principios 
del xix, estaba todavia en boga a finales del siglo. 

Aparte de otros factores en la discusi6n, entre gedlogos, bidlo- 
gos y fisicos, algo inclinaba la balanza hacia lord Kelvin. La fisica 
tenia mucho mas prestigio que las otras disciplinas. Como sefia- 
laba Peter Tait (1831-1901), gran amigo de Kelvin: «Dejemos de 
oir tonterias sobre la injerencia de los matemdaticos en asuntos 
sobre los que no tienen incumbencia. Al contrario, felicitémos- 
los porque hayan condescendido desde su preeminencia orgu- 
llosa a ayudar a desatascar el vagén demasiado pesado de unos 
hermanos cientificos». 

El primero que lanzé una critica a las hipotesis de Kelvin fue 
John Perry (1850-1920), un antiguo pupilo suyo. En enero de 
1895, propuso que si el interior de la Tierra fuera en parte fluido, 
la energia llegaria a la corteza terrestre por convecci6n, y la edad 
del planeta se prolongaria hasta los 3000 millones de afios. Una 
Propuesta audaz en aquellos tiempos que, en la actualidad, se ha 
comprobado que es correcta. La idea pasé desapercibida ante la 
llegada de un factor mas crucial: la radiactividad. 

Aprincipios de 1896, Henri Becquerel (1852-1908) se encontra- 
ba estudiando la extrafia fluorescencia de algunas sales de ura- 
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nio y trataba de relacionarla con los rayos X recién descubiertos. 
Al colocar dichas sales sobre una placa fotografica en una zona 
oscura, comprob6 que esta se ennegrecia por el efecto de una 
radiacién desconocida capaz de atravesar papeles negros y otras 
sustancias opacas a la luz ordinaria. En 1899, Ernest Rutherford 
(1871-1937) descubrié que la radiactividad consistia en la trans- 
formaci6n espontanea de un elemento en otro mediante la emi- 
sién de los rayos a, B y y, que identificd con la emisi6n de nicleos 
de helio, electrones y la energética radiacion y, respectivamente. 
Los experimentos de laboratorio de Marie Curie (1867-1934) y su 
esposo Pierre Curie (1859-1906) concluyeron que el ser humano 
tenia en sus manos una cantidad ingente de energia y, en el de- 
bate sobre la edad del Sol y la Tierra, un inesperado ingrediente. 
El 20 de mayo de 1904, Rutherford pronuncio una conferencia 
en la londinense Royal Institution sobre Ja estructura de los ato- 
mos. El mismo describié el ambiente que reinaba en la sala lena 
con ochocientos asistentes: 


Entré en la sala, que se encontraba en penumbra, y al mo- 
mento vi a lord Kelvin entre el piblico y comprendi que ten- 
dria problemas en la tiltima parte del discurso, que trataba 
de la edad de la Tierra y expresaba opiniones contrarias a 
las suyas. Me alivid comprobar que enseguida se quedaba 
dormido, pero cuando comencé a tratar el punto importan- 
te, me di cuenta de que Kelvin se incorporaba en su asiento, 
abria un ojo y me enviaba una mirada asesina. Entonces me 
vino la inspiraci6n y dije que lord Kelvin habia fijado la edad 
de la Tierra, siempre y cuando no se descubriesen nuevas 
formas de calor. Y justamente esta noche nos referimos a 
cambios en los datos que sustentan esa predicci6n, jel radio! 
y he aqui: el viejo me sonrié ampliamente. 


La estima de la edad de la Tierra se habia alargado de forma 
significativa al considerar la contribucién adicional de los ele- 
mentos radiactivos de muy largo tiempo de vida (de miles de 
millones de afios) como el potasio-40 0, en menor grado, el lu- 
tecio-176 y el rubidio-87. En el marco de estas ideas se sugirié 
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que la Tierra habria permanecido caliente debido ala emisién di 
energia procedente de la desintegracién radiactiva de esas =i 
tancias. La misma radiactividad podia proporcionar una prueba 
empirica sobre la edad del planeta. En nuestros dias se estima 
que la radiactividad produce la mitad 


de la energia disponible en elinterior Tenemos este practico reactor 


terrestre, y que esta va decreciendo 
con el tiempo. 
Curiosamente, medidas directas 


Nuclear de fusion en el firmamento 
llamado Sol. No se tiene que hacer 


de is6topos radiactivos en meteoritos nada, simplemente funciona. 


iban a proporcionar el resultado mas Aparece cada dia. 
preciso: 4540 millones de aiios. Ob- 

viamente ni el Sol ni la Tierra podian 

ser mas jdvenes. 

En cualquier caso, atin quedaba algiin tiempo para explicar el 
proceso de la generacién de la energia solar en detalle y estimar 
su edad, que tenia que ser similar a la terrestre. En agosto de 
1920, Arthur Eddington (1882-1944) planteé la solucién del pro- 
blema ante la reunion de la Asociacién Britdnica para el Avance 
de la Ciencia. La transformaci6n de hidrégeno en helio, en el in- 
terior del Sol, daba lugar a una pérdida de masa, m, que se trans- 
formaba en energia, £, segtin la conocida formula propuesta por 
Albert Einstein en 1905: E=mc?, donde c es la velocidad de la luz. 

Seguin sus propias palabras, en el Sol habria suficiente hidrége- 
no como para mantener su produccién de energia durante unos 
15000 millones de afios. En su presentacién sefialé algo que po- 
driamos denominar profético: «Si la energia subatémica de las es- 
trellas esta siendo utilizada libremente para mantener sus gigan- 
tescos hornos, parece que estamos un poco mas cerca de cumplir 
nuestro suefio de controlar esta inmensa fuerza para el progreso 
de la humanidad, 0 para su suicidio». En 1926, Eddington escribié 
en el libro The Internal Constitution of the Stars, que se nece- 
sitaban unas temperaturas de unos 15 millones de grados en el 
interior para mantener el equilibrio de nuestra estrella. 

El tema capto el interés de varios fisicos nucleares, tedricos 
y de laboratorio. Entre ellos estaba Hans Bethe (1906-2005), que 
en 1938 formulé con todo detalle el ciclo protén-proton para la 
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produccién de energia en el Sol y en estrellas similares. El 0,7% 
de la masa de los protones originales se transforma en energia, 
que se libera en forma de rayos gamma (y) y neutrinos. La Se- 
gunda Guerra Mundial llev6 a Bethe y a varios de sus colegas 
a integrarse en el Proyecto Manhattan, encaminado al desarro- 
llo de la primera bomba atémica, bajo la direccién de Robert 
Oppenheimer (1904-1967). 

El ciclo protén-protén lo podemos resumir globalmente con 
Ja reaccién: 


4 protones (p) > 1 particula alfa (‘He) + 2 positrones (e*) + 
+2 neutrinos (v) + energia. 


Esta energia se libera en forma de rayos yy sirve para calentar 
el material solar y transportar la energia hacia el exterior. 

A estas altas temperaturas la materia solar no se comporta 
como en los estados normales de la materia (sdlido, liquido o 
gas). Aunque comparte propiedades con los gases, se trata de un 
plasma, el cuarto estado de la materia, compuesto por iones y 
electrones libres, por lo que es un buen conductor de la electri- 
cidad. En nuestro entorno tenemos plasmas, por ejemplo, en los 
rayos, en las llamas, en algunas soldaduras y en la parte delante- 
ra de las naves espaciales cuando entran en la atmésfera. 

Resumiendo, el descubrimiento de los elementos radiactivos, 
que en su desintegracién liberan enormes cantidades de ener- 
gia, aument6 la edad terrestre hasta los valores reclamados por 
bidlogos y gedlogos, que resultaban compatibles con los proce- 
sos de la evolucién y de la formacién de las rocas sedimentarias. 

Lo importante de la fusién nuclear es la cantidad de combus- 
tible que tenemos y, por lo tanto, la duracién del Sol. Mucho me- 
nos llamativa es la eficiencia del proceso. En realidad, la energia 
por unidad de masa liberada en las reacciones nucleares del Sol 
no es nada espectacular. La radiacién total emitida en toda la 
superficie solar es de 3,83. 10° vatios; como la masa solar es de 
2-10" gramos, necesitamos producir 1,9- 10-7 vatios por gramo. 
De hecho, cualquier proceso a escala terrestre, como por ejem- 
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jHACEN FALTA PROTONES CON MAS ENERGIA? 

Ei ciclo de generacion de energia solar tenia un problema all 
ge produjera el ciclo protén-protén, era necesario que estas ¢ 
colisionar entre ellas, fo que oourtiria si tuvieran la suficiente energia Cinética como para superar 
la repulsion electrostatica que se ejercen mutuamente, Seguin la mecanica clasica, aun a fas al- 
tas temperaturas de millones de grados del interior solar, la energia cinética de los protones no 
podria superar, en ningtin caso, la barrera electrostatica de repulsidn entre particulas del mismo 
signo (unas mil veces superior) y, consecuentemente, nunca ilegarian a colisionar, No obstan- 
te, el ciclo protén-protén se produce porque el So! brilla a causa de ello, Entonces gcémo se 
explica esta aparente contradiccién? Lo que ocurre es que, a las escalas microscdpicas que 
estamos considerando, nos encontramos inmersos en el reino de la mecanica cudntica. En 
concreto, la mecanica ondulatoria de Schrédinger sefiala que ya no es posible hallar la posicion 
exacta de una particula, sino que tan solo se pueden conocer las probabilidades de encontraria 
en distintos sitios de una region. La Hamada funcién de onda describe la localizacion de una 
particula y, en concreto, e! cUadrado de su valor en un punto dado, establece la probabilidad 
con la que la encontraremos en dicha posicién, Con este precedente, George Gamow propu- 
80, en 19286, la existencia del efecto tunel, segun el cual, alli donde clasicamente una particula 
es repelida por una barrera de potencial, cuanticamente es posible que la funcién de onda de 
la particula se extienda més alla de dicha barrera, lo que significaria que existe una pequefia 
probabilidad de encontraria al otro lado (véase /a figura). Este efecto permite que un protén del 
interior solar, sin energia suficiente para colisionar con otro, finalmente Jo consiga debido 4 que 
ha «tunelado» la oarrera de repulsién electrostatica. Para el interior solar, fa probabilidad de que 
esto ocurra es de una vez por cada 10% acercamientos (una probabilidad mintiscula). Ahora 
bien, teniendo en cuenta que en el nticleo solar, donde se producen las reacciones, puede ha- 
ber unos 10* protones, tenemos suficiente material como para producir la energia requerida. 


Por la década de 1920: para que 
particulas de igual carga pudieran 


Mecanica clasica Mecanica cuantica 
V, 


pea = Wi J 


| Funcién 
de onda 


> 


Clasicamente, el proton no puede superar la barrera de potencial V, porque su energia Ees Menor, pero 
Cuanticamente, mientras la funcidn de onda no sea nula, puede encontrarse én distintas posiciones, incluso 
al otro lado de la barrera. 
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plo el calor liberado por nuestro cuerpo 0 por una simple cafete- 
ra, resultan ser procesos mas eficientes. 

La explicacién de esta aparente paradoja fue aportada por 
George Gamow (1904-1968) con un sencillo ejemplo. La veloci- 
dad de produccién de energia en un volumen dado es propor- 
cional a la tercera potencia de su dimension lineal, el radio. Por 
otro lado, las pérdidas de calor son proporcionales tan solo al 
cuadrado de dicha dimensi6n lineal. Por consiguiente, cuanto 
mayor sea el cuerpo, menor sera la velocidad de produccion de 
calor que se necesite para mantener su temperatura. Lo mismo 
sucede con los seres vivos: un elefante metaboliza la energia mu- 
cho mas despacio que un pajaro. 


UN MODELO DEL INTERIOR SOLAR 


Llegados a este punto, se puede elaborar un modelo matemati- 
co del Sol. Para ello, lo vamos a considerar como una esfera de 
gas con una serie de ecuaciones que gobiernan su estructura. El 
primer paso se dio antes de conocer el proceso de generacion 
de energia, simplemente aplicando la ley de los gases perfectos 
(también conocidos como gases ideales) a una esfera de gas ca- 
liente. Dicha ley establece una relacion entre la presién, el vo- 
lumen y la temperatura del gas. Jonathan Lane (1819-1880), que 
fue pionero en este campo, supuso que el Sol se encontraba en 
equilibrio hidrostdtico, es decir, que la contraccién gravitacio- 
nal era compensada por la variacién de la presién en cada punto. 
A partir de las primeras medidas de la luminosidad solar, calculé 
que la temperatura superficial seria de unos 30000 grados, que 
resulta no ser muy err6nea para una primera aproximacion. 
Ademas del equilibrio hidrostatico, a un modelo realista se le 
exige que cumpla determinados principios y condiciones. Por 
ejemplo, que cumpla el principio de la conservacién de masa: eS 
preciso encontrar una distribucion de la masa con el radio solar 
de manera que sumando su contribuci6n a lo largo del radio so- 
lar, se obtenga la masa total del Sol. Las densidades varian desde 
150 g/cm? en el nucleo hasta 107 g/cm? en la superficie. Por otro 
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Jado, también se debe cumplir el principio de la conservacién de 
Ja energia: la cantidad de energia transportada a través del Sol, a 
una determinada distancia del centro 7, debe ser igual a la que ts 
producida en la esfera de radio r en el mismo tiempo. En concreto, 

en la superficie la cantidad de energifa emitida debe ser igual a ta 
Juminosidad observada, L. Y, finalmente, la variacién de la tempe- 
ratura desde el centro del Sol hasta la superficie debe ser tal que. 

a todos los niveles geométricos, equilibre la presién yla densidad 
del material solar. En las zonas més exteriores, la relacién que se 
utiliza es la de los gases ideales (la presion depende linealmente 
de la temperatura), mientras que en las zonas mas centrales debe- 
remos tener en cuenta algunas desviaciones de esta sencilla regla. 


TRANSPORTE DE ENERGIA HACIA EL EXTERIOR 


Como consecuencia de los procesos nucleares en el interior del 
Sol se produce energia que es trasmitida hacia la superficie, don- 
de emerge en forma de luz visible. En su camino se encontrara 
con el plasma solar. La opacidad del plasma solar mide la trans- 
parencia de este al paso de la radiacion. 

4Como se produce el viaje? Existen tres modos de transporte 
de energia en la naturaleza: radiacién, conveccién y conduccion. 
Comparemos la eficacia de los dos primeros. Para la radiacion 
recordemos que desde el descubrimiento de Max Planck sabe- 
mos que esta compuesta de paquetes de luz, lamados fotones. 
Imaginemos uno que es producido por las reacciones nucleares 
en el interior del Sol. Viajara libremente hasta que se encuentre 
con un electrén libre o un ion. Durante esta distancia recorrida, 
el camino libre medio (del orden de 1 cm), el fotén transporta 
energia hacia el exterior. 

En los movimientos convectivos, conocidos por experimentos 
en los laboratorios terrestres, la energia en el nticleo solar seria 
intercambiada por los electrones libres desde una burbuja calien- 
te a otra mas fria. Ahora bien, los electrones se repelen entre si, 
Con lo que se dificulta o se impide su movimiento y, por lo tanto, 
hace inviable este tipo de transporte en las zonas centrales del 
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Sol. Por consiguiente, el transporte por fotones, es decir, por ra- 
diacién, es mas efectivo que por conveccion. 

Conforme nos vamos alejando del centro solar la temperatu- 
ra disminuye. Por lo tanto, llega un momento en que el ntimero 
de iones pesados que pueden conservar sus electrones aumenta, 
con lo que el plasma solar se vuelve mas opaco a Ia radiacion. En 
tal caso, cuando se da esta condici6n, la forma mas efectiva para 
transportar energia es la convecci6n. 

Esta distinta forma de transportar la energia caracteriza a las 
dos capas principales del interior solar: la zona radiativa y la 
zona convectiva (véase la imagen de las pags. 26-27). 

La energia puede ser también transportada por conduccién, es 
decir, por colisiones entre las particulas del gas solar. Sin embargo, 

en este caso la distancia media entre particulas es mucho menor 
que entre fotones y particulas, y ademas tiene lugar a velocidades 
mucho menores que la de la luz, caracteristica de los fotones. 

Una pregunta pertinente es: qué observariamos si se produjese 
un corte en la produccion de energia solar? El tiempo transcurri- 
do hasta que nos diésemos cuenta depende de la relacion entre 
el calor almacenado en el Sol y su ritmo de pérdida de energia. 
Este ultimo factor no es otra cosa que la luminosidad. Calculos 
sencillos sefialan que tardariamos unos 10 millones de afios en 
enterarnos, mientras que el flujo de neutrinos cesaria al instante. 

Durante mucho tiempo, el conocimiento sobre el interior del 
Sol se ha visto limitado a la teoria debido a la dificultad que en- 
trafia reproducir las mismas condiciones que alli se albergan. En 
esencia, se trataba de explicar cémo una bola de gas se podia 
mantener en equilibrio sin hundirse bajo su propio peso. Sin em- 
bargo, el proceso de generacion de energia necesitaba una con- 
firmaci6n observacional o experimental para ser aceptado. 


LOS NEUTRINOS 
El neutrino era la primera esperanza para comprobar empiri- 


camente que el proceso propuesto por Eddington era correcto. 
Esta particula habia sido teorizada por Wolfang Pauli en 1930, 
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ante la necesidad de conservar la energia en el llamado proceso 
de desintegracion beta. En dicho proceso, un nicleo atémico 
inestable convierte neutrones en protones, o viceversa, para 
compensar su numero y asi alcanzar un estado mas estable (figu- 
ra 1). Por cada neutron que se transforma, se emite un electron y 
un antineutrino (n> p +e" +V.,), mientras que si se transforma 
un protén se emite un positron y un neutrino (p > n +e" +v_). 

En 1934, Hans Bethe y Rudolf Peierls (1907-1995) demostra- 
ron que la interacci6n del neutrino con la materia era extrema- 
damente débil. {Iba a ser necesario ser muy astuto para cazarlo! 
De hecho, tan solo podemos esperar una interaccién por metro 
cubico de materia cada 50 millones de afios. ;Demasiado tiempo 
para un experimento Nevado a cabo por seres humanos! 

Al neutrino electrénico de Pauli, v., se le vinieron a unir, por 
su descubrimiento en 1962 y 2000, el neutrino mudnico, vpyel 
neutrino taudnico, v,, respectivamente. 

Como primer paso, tenemos que hacernos una idea de cuan- 
tos neutrinos Hegan a la Tierra procedentes de las reacciones 
nucleares del interior solar. Tenemos a nuestra disposicién 7 - 10" 
neutrinos por centimetro cuadrado cada segundo. Con una ti- 
pica seccién de interaccién de 10~° centimetros cuadrados, se 
necesitaran un minimo de 10 particulas de sustancia detectora 


3H > He +e + ¥, 
= 
CO 


El isétopo de! hidrégeno con tres nucleones (el tritio) sufre un proceso de desintegracion 
beta y decae a un nucleo mas estable, el helio-3, emitiendo una particula beta (electrén) 
y UN antineutrino. 
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para tener un registro por dia. Ello nos lleva a la necesidad de 
utilizar detectores con muchas toneladas de sustancia detectora. 
La primera fuente artificial de neutrinos result6 ser una explo- 
sién atémica. En 1951, Fred Reines (1918-1998) propuso a Enrico 
Fermi (1901-1954) la instalacién de un detector de neutrinos cerca 
de una de las pruebas que por aquel entonces desarrollaban los es- 
tadounidenses. También por esos dias, Bruno Pontecorvo (1913- 
1993) y Louis Alvarez (1911-1988), en informes internos de sus ins- 
titutos que no legaron a publicarse, habian sugerido una posible 
reaccion a la que seria sensible el evasivo neutrino, a saber: 


v.+ 7Cl > VAr+e. 


Los dtomos de cloro, “Cl, presentes en un determinado com- 
puesto reaccionarian, de vez en cuando, con un neutrino solar, 
para dar lugar a isétopos de argon, “Ar, que podrian detectarse. 

Raymond Davis (1914-2006) empez6 a trabajar en tal siste- 
ma de deteccidn situdndolo cerca de una central nuclear, pero 
pronto comprobé que los reactores nucleares no eran adecua- 
dos para probar su eficacia, ya que producian antineutrinos. En 
1972 logré que se financiase la instalacién de un gigantesco de- 
tector de neutrinos en una antigua mina de oro, en Homestake 
(Dakota del Sur). En un tanque se depositaron 400000 litros de 
percloroetileno (véase la imagen inferior de la pagina contigua), 
un producto bastante accesible, utilizado generaimente en las 
tintorerias, y que se mantiene liquido a temperatura ambiente. 
La raz6n de su ubicacién en una mina se encuentra en la necesi- 
dad de proporcionar una pantalla contra la accion de los rayos 
césmicos, particulas energéticas producidas fuera del sistema 
solar. Para dicho proyecto conto con la valiosa colaboraci6n del 
tedrico John Bahcall (1934-2005). 

En total, en el tanque se dispusieron 10” atomos de cloro. Si 
ahora llamamos SNU (Solar Neutrino Unit) a una interaccién 
por cada 10% atomos de cloro y por segundo, el flujo esperado de 
particulas que se iban a poder detectar en el experimento, siguien- 
do las predicciones del modelo estandar, era de 8,5+1,8 SNU. 
Ahora bien, el experimento mostraba valores de 2,6 + 0,2 SNU (da- 


EL INTERIOR DEL SOL 


es Raymond Davis (izquierda) y John Bahcatl en 1964, durante los primeros trabajos en 
‘a vieja mina de oro de Homestake con objeto de detectar neutrinos solares. Abajo, vista parcial 
del tanque de percloroetileno de 400000 litros que Davis mandé construir para tal fin. 
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tos mas recientes), muy por debajo de 
. Jas predicciones teéricas del modelo. 
ZQué es lo que fallaba? ,Dénde esta- 
ban los neutrinos que faltaban? Se ex- 
ploraron diferentes vias en busca de 


un 45 % con respecto a los predichos por el modelo estandar y 
similares a los del experimento de Davis. Los astrofisicos podian 
dormir tranquilos, no habia que cuestionar la teoria de la evolu- 
cion estelar, una de las joyas de la corona para ellos, 

Aun asi, quedaba una ultima bala en la recamara, la tercera 
via que se explor6, la fisica de las particulas elementates. En 
principio existfan varias posibilidades para hacer desaparecer 


Los descubrimientos mas 
importantes daran respuestas 
a preguntas que no conocemos 
todavia como plantearlas y se 
relacionaran con objetos que Jos neutrinos perdidos. 

todavia no nos hemos imaginado. Un primer camino fue tratar de ha- 


Jou N. Banca. ‘War las deficiencias en el modelo so- 

lar establecido. Si hubiese sido este el 

caso, habria sido necesario modificar toda la teoria de la evolucion 

estelar, un edificio que parecia sdlidamente estructurado. Para 

evitarlo se propusieron diversas hipdtesis que, o bien planteaban 

la existencia de una fuente adicional de energia, o bien postula- 

ban que el interior del Sol se encontraba en una fase excepcional 

de baja produccién energética. Sin embargo, ninguna de estas hi- 
potesis goz6 de la aceptacion de la comunidad cientifica. 

Otro camino que se transitd fue el de averiguar si se cometie- 
ron errores en las medidas. El equipo de Davis trat6, durante 
treinta afios, de buscar posibles fuentes de error en sus medidas. 
Como en otras muchas ramas de la ciencia, la mejor opcidn era 
duplicar el experimento, mejorandolo si era posible. Dos nue- 
vos experimentos utilizaron otra reacci6n (v, + NGa> "Gere ), 
pero con resultados similares. 

La prueba definitiva se basaba en encontrar un detector sensi- 
ble a los tres tipos diferentes de neutrinos generados en el ciclo 
proton-protén, complementando al de Davis, que solo era sen- 
sible al neutrino electrénico. Para ello tendriamos que tener en 
cuenta los filujos esperados, su espectro de energia y, por supues- 
to, las posibilidades técnicas y financieras. 

Con tal propédsito se desarrollé en 1985, en Japén, el experi- 
mento SuperKamiokande, con un tanque de 50000 toneladas de 
agua superpura como detector de neutrinos. La idea era medir, 
con una serie de fotomultiplicadores muy numerosos y precisos, 
los breves flashes de radiacién que se producian cuando un neu- 
trino incidia sobre una molécula de agua. Poco después se unid 
un laboratorio similar: el canadiense Sudbury Neutrino Obser 
vatory (SNO). De ambos experimentos se dedujo un déficit de 


EL INTERIOR DEL SOL 


un neutrino en su viaje desde el Sol hasta nosotros. La mas razo- 
nable era la oscilacion de neutrinos, fenémeno consistente en 
Ja transicion de un tipo de neutrino a otro al cabo de un cierto 
tiempo. Esta idea fue primero propuesta por Lincoln Wolfenstein 
(1923-2015) en 1978, y posteriormente desarrollada por Stanislav 
Mikheyev (1940-2011) y Alexei Smimov (n. 1951). Ya que el ex- 
perimento de Davis tan solo era sensible a los neutrinos elec- 
trénicos, esta oscilacion explicaria por qué solo se registraba 
una fraccion de los esperados por los modelos solares, Los otros 
neutrinos electrénicos se habrian transformado, durante su ca- 
mino del Sol hacia la Tierra, en neutrinos mudnicos y taudnicos. 
Ahora bien, para que tal oscilacién ocurriera era necesario que 
el neutrino tuviera masa, lo cual no parecia sencillo de medir. 

El experimento japonés KamLAND y el canadiense SNO demos- 
traron claramente que tal oscilacién de los neutrinos existia. Poco 
tiempo después la masa del neutrino fue determinada: una cienmi- 
llonésima parte de la masa del electrén, aunque todavia el grado 
de incertidumbre en su valor exacto es relativamente grande. 

: De forma muy merecida Davis obtuvo el premio Nobel de Fi- 
sica en el afio 2002. Su atrevimiento y paciencia habian tenido 
Su recompensa a toda una vida dedicada a un experimento. El 
premio Nobel de Fisica de 2015 fue concedido a Takaaki Kajita 
(n. 1959) y a Arthur B. McDonald (n. 1943), que lideraban los 
otros dos experimentos citados anteriormente. 


LA HELIOSISMOLOGIA 


a golpeamos una campana y la hacemos sonar, las ondas 
© sonido que se producen llevan la firma de las caracteristi- 
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cas de dicha campana, es decir, de su geometria y del materiay 
del que esta hecha. También la voz de una persona nos permite 
identificarla de forma bastante precisa. De la misma forma, sj 
perturbamos el equilibrio del Sol, las ondas que alli se produzcan 

nos informaran sobre las condiciones 


Los armonicos son vibraciones de _existentes en su interior. 


una fraccion de la longitud de la 
cuerda vibrante, que afaden a 
las notas tonos mas agudos y 
complejos. Con un instrumento 
romo los armonicos desaparecen, 


El Sol se mantiene en equilibrio hi- 
drostatico, es decir, a cualquier pro- 
fundidad existe una compensacién 
entre la presion del gas y la gravedad, 
Sin embargo, a la escala de tiempo de 
unos pocos minutos, pueden existir 


pero con un instrumento con buen _—pequefias _desviaciones de tal equili- 
mantenimiento contindan sonando —_—r19, para lo cual se necesita un tipo 


junto con fa nota fundamental. 
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de perturbacion y su correspondiente 
onda. Asi, tenemos por un lado las on- 
das sonoras, 0 modos p, generadas por 
variaciones de la presiOn; por otro, las 
de gravedad, 0 modos g, donde la fuerza recuperadora es el empu- 
je de Arquimedes, que se produce cuando tenemos dos fluidos de 
diferente densidad en presencia de un campo gravitatorio. En rea- 
lidad, en el Sol, dichas perturbaciones son muy pequenias (de una 
parte por millén), con lo que su medida ha supuesto un gran reto 
instrumental para los astrofisicos. Estas oscilaciones se propagan 
por el interior del Sol, sufriendo cambios de direcci6n, por refrac- 
cién, hasta que se reflejan a cierta profundidad o en su superficie, 
dando lugar a los modos propios de oscilacion del astro. 

Cuando ondas con las mismas propiedades (igual amplitud y 
frecuencia) interfieren dan lugar a ondas estacionarias que apa- 
rentemente permanecen inmdviles, en el sentido de que existen 
unos puntos que no oscilan. En estos puntos, llamados nodos, se 
cumple la propiedad de que las dos ondas interfieren de forma 
destructiva, es decir, sus perturbaciones se anulan mutuamen- 
te. Tenemos, por tanto, que las oscilaciones solares, en concre- 
to los modos p, son ondas estacionarias confinadas en cavidades 
resonantes limitadas por la superficie solar y por otras superfi- 
cies situadas a diferentes profundidades, dependiendo del modo 
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de oscilacion particular de que se trate. En el caso de los mod 
g, las cavidades se encuentran por debajo de la zona de pe = 
cion y, por ello, son mucho mas dificiles de medir enla states 
Para hacernos una idea de la geometria de los modos, tomemos al 
ejemplo de una cuerda de longitud L sujeta por ambos extremos. 
Si la sacudimos por uno de dichos extremos se puede egar a a 
tablecer un modo oscilatorio, caracterizado por uno, dos, tres 0 
mas nodos (figura 2). | 


FIG. 2 
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Ondas estacionarias en una cuerda con distinto nimero de nodos, lo que define los 
distintos modos de vibracién. 
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En el Sol la situacién es mas complicada, ya que las ondas se 
producen en tres dimensiones y los nodos se extienden en todo 
su volumen (figura 3). Para visualizarlas, imaginemos un tablero 
de ajedrez en la superficie de un globo esférico. Los modos posi- 
bles de oscilacion se identifican con tres numeros. La estructura 
del tablero se define por circunferencias m que pasan a través de 
los polos, como meridianos de longitud en la Tierra, y por otras 
circunferencias (l-m) que corresponden a paralelos de latitud. E] 
tercer niimero, 7, nos informa del numero de nodos en la direc- 
cin radial. 

A finales de los afios setenta se desarrollaron técnicas que 
permitieron medir tales oscilaciones globales del Sol. En 1977, 
el grupo britanico formado por G.R. Isaak (1933-2005), H.B. van 
der Raay y J.R. Brookes, se trasladaron al Observatorio del Tei- 
de para iniciar un programa de observaciones que no se ha inte- 
rrumpido hasta la fecha. Al cabo de poco tiempo, combinando 
observaciones de Pic du Midi (Pirineo francés) y Tenerife, se 
verificé la existencia de la oscilacién de 5 minutos (frecuencia 
de 3,33 mHz) observando el Sol globalmente como una estrella, 
es decir, sin resolucién espacial y, por tanto, /=0 (figura 4). No 
pas6é mucho tiempo antes de que resultara evidente que en di- 
cha zona del espectro de frecuencias se podian resolver nume- 
rosas frecuencias individuales de oscilacién. 

Pronto se evidencié que la observacion desde un solo obser- 
vatorio, o desde dos cercanos, introducia frecuencias espurias 
en los registros debido a las interrupciones por la imposibilidad 
de observar el Sol de noche. Para solucionarlo se han construido 
redes en las que instrumentos similares se distribuyen en obser- 
vatorios situados a diferentes longitudes geograficas. Otra po- 
sibilidad es ir al espacio y, en este contexto, destacariamos los 
instrumentos GOLF y VIRGO, que a bordo de la sonda SOHO 
miden, desde 1996 y de manera continua, las oscilaciones S0- 
lares en velocidad y brillo, respectivamente. Todo ello ha per 
mitido alcanzar una precisién en la medida de las frecuenciaS 
de los modos inferior al 0,01%, con lo que la comparacién con 
predicciones de los modelos resulta mas fructifera. La figura 5 
representa un diagrama observacional que muestra el grado de 
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Ala izquierda, representacidn de uno de los posibles modos p del Sol, Las distintas fegiones de su superficie 
Tepresentan zonas que sobresalen y Se hunden, oscilando periddicamente. La imagen de la derecha itustra 
la superficie solar en un instante dado. La vibracion se ha exagerado con tal de poder facilitar su visualizacion. 


ESPECTRO DE LOS MODOS ACUSTICOS DEL SOL 
Densidad de potencia (x 104) (m/s)?/Hz 
sf 


1,5 2 2,5 3 3,5 4 4,5 
Frecuencia (mHz) 


Estructura fina de la oscilacién de § minutos. 
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Frecuencia (mHz) 


Diagrama omega-! 
obtenido por et 
experimento MDI a 

bordo de fa sonda SOHO 
durante dos meses 

de 1996. Cada franja 
corresponde a modos con 
un numero n diferente. 
Las frecuencias de mayor 
amplitud tienen periodos 
de entre 3 y 8 minutos. 


“50 100 150 200 250 
Grado de oscilacién (/) 


la oscilacién, l, con respecto a la frecuencia (m=2-n-f). Los 
modos con valor { bajo penetran mas rapidamente en el interior 
solar. 

El gran reto para un futuro préximo es la deteccién de los 
modos g, cuya biisqueda por el momento ha resultado infructuo- 
sa, a pesar de Ja alta precision de los instrumentos de la sonda 
SOHO. Ya que estos modos se originan en el propio nucleo so- 
lar nos podrian dar una informacién fundamental sobre temas 
como su rotacién o la existencia de un campo magnético prt 
mordial diferente del que observamos en la superficie, junto con 
las sorpresas normales al disponer de una nueva herramienta de 
observacidn. 

E] estudio de estas ondas que se generan en el Sol recibe el 
nombre de heliosismologia, término que nos sefiala que dichas 
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ondas son semejantes a las que generan los terremotos en la Tie- 
ra. De hecho, podemos decir que esta rama de la fisica solar 
es sismologia terrestre aplicada al Sol, tanto en sus conceptos 
como en las técnicas de analisis de las observaciones, aunque 
muy poco 0 nada en Jos sistemas de medida que necesitan una 
mayor precision. 

Si disponemos de una serie de observaciones suficientemente 
larga y con la necesaria resolucién temporal y espacial sobre el 
Sol, el siguiente objetivo sera comparar las frecuencias medi- 
das con las predicciones resultantes de un modelo teérico. Es 
el procedimiento estandar que se suele aplicar en ciencia. De 
esta forma, se ha logrado mejorar el modelo solar, ajustandolo a 
Jas observaciones, hasta limites por debajo del 0,1% a cualquier 
profundidad. Las zonas mas conflictivas son las situadas cerca 
del centro y de la base de la zona de conveccién. 

Uno de los resultados mas interesantes de la heliosismologia 
hasido conocer la rotacién del interior solar, mediante el desdo- 
blamiento que se produce en las frecuencias de los modos p. De 
las observaciones en superficie se conocia que el ecuador rota 
mas rapido que los polos. Pues bien, a partir de una cierta pro- 
fundidad, en la region llamada tacoclina, que aproximadamente 
coincide con el fondo de la zona de conveccién, el Sol tiende a 
rotar como una esfera rigida. La figura 6 muestra la frecuencia 
de rotacién de tres puntos situados a diferentes latitudes (0°, 
30° y 60°) en funcidn de la fraccién del radio solar (r/R,,,). Si se 
toma la superficie solar, donde 7/R,,, = 1, se comprueba que los 
puntos, situados en las tres latitudes, tienen diferente frecuencia 
de rotaci6n (rotan a velocidad diferente). En cambio, para frac- 
ciones del radio solar menores de 0,6; los tres puntos tienden a 
rotar con la misma frecuencia, lo que indica que lo hacen como 
una esfera indeformable. 

Para concluir este capitulo volvamos al principio. Para resol- 
ver definitivamente el debate sobre la edad del Sol faltaba un 
Marcador directo de su edad, y las estimaciones tedricas diferian 
de las evidencias aportadas por los meteoritos. Recientemente, 
€n 2002, la medida precisa de la abundancia de helio en el inte- 
tior del Sol ha permitido compaginar ambos campos. Los fisicos 
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Rotacién (nHz) 
' 


ZONA DE CONVECCION 
O° Ecuador 


i we Oe 
Fracci6n de radio solar (r/ R,.,) 


Variacidn de la rotacién del Sol en funcion de la profundidad. 


habian concluido el debate pero finalmente no habia ni vence- 
dores ni vencidos. En este momento podriamos pensar que ya 
entendemos lo mds fundamental del Sol, pero en realidad solo 
nos proporciona una idea de su funcionamiento casi a la misma 
escala que si lo estuviéramos estudiando desde una distancia tan 
lejana como la de cualquier otra estrella. Es esta vision la que lle- 
vo a Arthur Eddington a declarar, a finales de la década de 1920, 
que pronto entenderfamos completamente algo tan simple como 
una estrella. Ahora bien, la observaci6n de su superficie y su at- 
mésfera nos lleva al convencimiento de que una estrella puede 
ser algo realmente muy complicado, y por lo tanto tremenda- 
mente apasionado de estudiar. Sigamos pues nuestro camino. 
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Como observar el Sol 


El Sol no es un sistema aislado de sus 
alrededores, sino que constantemente emite 
energia y materia, interaccionando con los 
demas cuerpos del sistema solar. E] canal mas 
importante de interacci6n es sin duda el de la 
radiacion, por lo que no es de extrafiar que se 
hayan dedicado grandes esfuerzos a su estudio. 


Dada la poca densidad de materia entre el Sol y la Tierra, la luz 
es la mejor forma de transportar energia entre ambos cuerpos 
celestes. Por consiguiente, dicha radiacion es el principal me- 
dio que tienen los astronomos para conocer las propiedades 
fisicas de nuestra estrella. Pero para que haya podido llegar 
a utilizarse en tal sentido han sido precisos los esfuerzos de 
varias generaciones de grandes cientificos. Se hizo necesario 
entender en qué consistia dicha luz, cual era su extension y 
como se podia medir cada uno de sus componentes. Esto se 
logré mediante una combinacidn de desarrollo tecnolégico y 
estudios tedricos, todo ello impulsado por la curiosidad huma- 
na, que constantemente nos ha llevado a preguntar qué habia 
mas alla de lo conocido. 

El segundo canal de interaccion entre el Sol y la Tierra con- 
Siste en un flujo continuo de particulas subatémicas (protones, 
electrones y micleos de helio), el conocido como viento solar, 
que tiene cierto impacto sobre nuestro planeta y que es el res- 
Ponsable de fendmenos tan maravillosos como las auroras po- 
lares. Su descubrimiento se hizo esperar hasta bien entrado el 
Siglo xx. 
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LOS COLORES DEL ARCOIRIS 


Otro de los mas bellos espectaculos de la naturaleza, el arcoiris, 
ya nos informaba de que ja luz blanca, o natural, podia descom- 
ponerse en varios colores. Aristdteles consider6é que se debja a 
la reflexion de la luz en las nubes. Roger Bacon (ca. 1214-1294), 
en 1266, midié cuidadosamente la geometria del fendmeno, pero 
fue René Descartes (1596-1650) quien consider6é que era debido 
a la refraccion de la luz en las gotas de agua. Sin embargo, su 
interpretacién de los colores no fue muy afortunada. Consideré 
que las gotas de agua tertian la luz, pero no comprendi6 que en 
realidad se produce una descomposici6n de esta en colores, 

Desde muy joven, Isaac Newton (1642-1727) se mostré muy 
interesado en la descomposicion de la luz blanca en sus colores 
primarios. Al igual que en sus trabajos de gravitacién, tenfa gigan- 
tes a cuyos hombros subirse para ver mas lejos que los demas. 
Las leyes de la reflexién y la refraccion de Ja luz eran conocidas 
desde los estudios de Willebrord Snel van Royen (1580-1626). 
En este contexto, se sabia que en un prisma triangular se pro- 
ducirfa refracci6n o reflexion total, dependiendo del angulo de 
incidencia del haz de luz y de las propiedades del vidrio (indice 
de refraccién). En 1672, Newton propuso el primer dibujo de su 
experimento, que suscité amplias discusiones en la comunidad 
cientifica de entonces. Un pequefio agujero en una contraventa- 
na dejaba pasar un rayo de luz. En su trayecto situaba un pris- 
ma que a su salida, mediante la refraccién, permitia observarla 
descompuesta en los siete colores del arcoiris. De esta forma 
un prisma podia descomponer la luz en sus colores primarios. A 
continuaci6n, un nuevo agujero en un tablero aislaba tan solo un 
color, que pasaba a través del segundo prisma, pero esta vez no 
se producia una nueva descomposicién. Ademas del concepto, 
también fueron criticados sus dibujos por ambiguos, inexactos ¥ 
por no estar realizados a escala (véanse las dos imagenes supe 
riores de la pagina contigua). 

En su conocida obra Opticks, publicada en 1704 y reeditada va 
rias veces, Newton reviso sus trabajos de 6ptica y en concreto su 
experimento sobre la descomposicién de la luz. Entre otras virtu- 
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PE  disefio de Newton de la descomposicidn de la luz en sus colores, inciuido en un 

dos ieee €1 6 de febrero de 1672 al secretario de la Royal Society, Henry Oldenburg, Los 

dene: estan invertidos y los rayos finales apenas divergen. En e! centro, und de los nuevos 

el afiadid el experimento incluido en ta primera edicién de Opticks, Publicada en 1704. Se observa 

con Ode un agujero en la entrada del sistema dptico y el cambio de orientacién de los prismas 
Fespecto al primer disefio. Abajo, espectro original obtenido por Joseph von Fraunhofer. 
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des, convencié a la mayoria de sus oponentes para que realizaran 
el experimento por si mismos. Publicada originalmente en inglés, 
una traduccion al latin la hizo mas popular en el continente., 

Un espectrégrafo moderno no difiere en lo esencial del disefio 
de Newton. La luz solar se hace incidir sobre una rendija, en 
lugar de un agujero. En vez de un prisma tenemos una red de 
difraccién que permite una dispersién mas eficiente de la luz en 
sus colores. Finalmente, la 6ptica del sistema permite aislar par. 
tes mds pequefias del espectro, que finalmente son registradas 
por un detector. 


LAS LINEAS OSCURAS DE FRAUNHOFER 


Parece que fue el inglés William Wollaston (1766-1828) el prime- 
ro que se dio cuenta, en 1802, de la existencia de lineas oscu- 
ras interrumpiendo la continuidad del espectro solar. Las siete 
que observ6 se encontraban, por casualidad, en las transiciones 
entre colores, por lo que las tomé como simples lineas diviso- 
rias sin mayor importancia. Mayor interés en la incdgnita que 
Wollaston mostré el aleman Joseph von Fraunhofer (1787-1826), 
un experto en la fabricacién de vidrios que lleg6 a desarrollar 
nuevas técnicas para medir sus propiedades refractivas, y que 
seleccionaba los mejores para observaciones astronémicas. Ha- 
cia 1814, estudiando la descomposicion de la luz solar mediante 
un prisma de gran calidad, observ6 que el espectro estaba surca- 
do por numerosas Iineas oscuras. Lleg6 a catalogar hasta unas 
setecientas lineas, y asign6, a las mas intensas, letras que iban de 
la Aala H, como puede verse en la imagen inferior de la pagina 
anterior. 

Al principio se puso en duda que las lineas observadas por 
Fraunhofer se originasen en el Sol, ya que algunas de ellas s¢ 
formaban al paso de la radiacion solar por la atmésfera terres: 
tre, mientras que, por otro lado, las experiencias en el Jabora- 
torio mostraban lineas brillantes en lugar de oscuras. En 1832, 
el escocés David Brewster (1781-1868) demostr6 que los gases 
frios, cuando se interponen en la luz emitida por un sdlido in- 
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candescente, producen lineas oscuras en el spectro de esa luz 
que antes no aparectan. Este fendmeno llev6 a pensar que esos 
gases eran capaces de absorber ciertas frecuencias de luz, por lo 
que alas lineas oscuras que se formaban se las llamo Lin, eas de 


absorcion. 
E] aleman Gustav Kirchhoff (1824- 


1887), en colaboracion con Robert 
Bunsen (1811-1899), determinaron 
cémo se formaban los diferentes ti- 
pos de espectros visibles en el labo- 
ratorio y con la luz solar. Como resul- 


Kirchhoff ha encontrado 

la causa de las lineas oscuras 
en el espectro solar. El camino 
se ha abierto para determinar 
la composicién quimica del Sol 


tado de sus trabajos se establecieron _y las estrellas fijas, 
tres tipos fundamentales: el espectro 
continuo, el espectro de emisién y el 
espectro de absorci6n (figura 1). Todos los sélidos incandescen- 
tes y los liquidos producen un espectro continuo de emision de 
luz, sin interrupciones, donde su intensidad depende de la tem- 
peratura del objeto y de la longitud de onda de la radiacion. Para 
poder explicar este tipo de espectro, disefié un sistema fisico 
(bajo condiciones ideales) llamado cuerpo negro, que absorbe 
toda la radiacion que recibe sin reflejar fraccién alguna y, por lo 
tanto, la radiacién que emite es puramente radiacién térmica. En 
1854, descubrié que cada elemento quimico mostraba un espec- 
tro caracteristico con lineas oscuras, conocido como espectro 
de absorcion, abriendo el camino a la determinacién de la abun- 
dancia de elementos quimicos. En el caso del Sol, la luz solar era 
absorbida por los elementos quimicos en determinadas frecuen- 
Cias, dando lugar a las lineas oscuras observadas por Fraunho- 
fer, de la misma manera que en el laboratorio, la radiacin con- 
tinua de un sélido era absorbida por una nube de gas mas frio, 
dando lugar a las lineas espectrales oscuras. Si es tan solo el gas 
(incandescente) el que emite la radiacion, tendremos un espec- 
tro de emision, es decir, unas lineas de emisi6n en las mismas 
Posiciones que ocupaban antes las de absorcidn. Léon Foucault 
(1819-1868), trabajando con las lineas D del sodio, descubrio que 
las lineas de emisién y absorcién de un determinado elemento 
quimico coincidian perfectamente en la misma posicion. 
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das. Habia nacido algo que parecia imposible: el estudio de la 
composicion quimica de astros remotos. 

En cualquier caso, la determinacién cuantitativa de las abun- 
dancias de los elementos no iba a resultar Sencilla. Pronto se 
comprobé que la intensidad y aparicién, o no, de estas lineas de- 
pendia no solo de la abundancia de los elementos sino también 
de las propiedades fisicas de la materia en que se origina la linea 
y de diferentes parametros relativos a la estructura del atomo 
en cuestion. Hubo que esperar al desarrollo de la fisica atomica, 

Basandose en un trabajo previo de Cecilia Payne ( 1900-1979), 
Henry Russell (1877-1957) publico un articulo, en 1929, en el cual 
apartir de la estima visual de Ja intensidad de Iineas espectrales 
sefalaba que el Sol, y por extension otras estrellas, contiene una 
mayor proporcion de elementos como el hidrégeno y el helio, asi 
como otros gases ligeros, como oxigeno, nitrogeno y neon. 

Los estudios sobre la quimica del Sol se iban a convertir en un 
elemento imprescindible de referencia para entender la compo- 
sicién del universo: hidrégeno, helio y el resto de los elementos, 
que los astrofisicos denominan «metales». 


LA VELOCIDAD DE ROTACION SOLAR 


Las lineas oscuras observadas por Fraunhofer en el espectro so- 
lar no solo aportaron informacion valiosisima sobre la compo- 
sicién quimica de nuestra estrella sino que ademas permitieron 
Su estudio a otros niveles hasta entonces fuera del alcance de 

‘ los cientificos. A saber, el Sol es un medio dinamico y la deter- 
Diferentes tipos de espectro en el \aboratoria que sirvieron de base para interpretar el espectro del Sol er i minacion d le velocidades es esencial para su e studio. Christian 
otros abjetos de! universo. La luz blanca se descompone en el espectro continuo con un prisma. Si se interp! Doppler (1803-1853) deseubri 6, para las ondas sonoras, el efecto 


una sustancia entre la fuente de luz y el prisma, determinadas frecuencias seran absorbidas y apareceran 1 i 
lineas oscuras en el lugar correspondiente del espectro. Si se consigue excitar dicha sustancia, apareceran que lleva su nombre en 1842. Su aplicacion para las lineas espec- 
solamente lineas de emision donde aparecian las lineas de absorcion. trales fue inmediata: al igual que con el sonido, la luz presenta el 


mismo efecto al tener comportamiento ondulatorio. Concreta- 
Mente, si un observador ve una fuente emisora de luz, en reposo, 


En los primeros tiempos de la espectroscopia solar, la ee que emite a cierta frecuencia (esto es, en un color determinado), 
vacion del espectro del Sol se complementaba con pruebas r Y esa fuente se pone en movimiento hacia el observador, este 
laboratorio para la identificacin de las lineas oscuras obs°r vera su luz con una frecuencia mayor (su color cambiaré hacia 
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los azules del espectro). En caso contrario, si la fuente se aleja 
del observador, recibira luz de frecuencia menor (y su color se 
habra desplazado hacia el rojo). En términos de lineas espectra. 
les veremos que se desplazan hacia los colores rojos, 0 azules, 
en funcién del movimiento relativo entre la fuente emisora y e] 
observador (figura 2). Gracias a este efecto, se puede conocer la 
velocidad con que rotan los distintos puntos del Sol. Veamos e] 
caso de la determinacién de la rotacién solar. 

Situémonos con nuestro espectrégrafo en una zona del Sol, 
dada por sus coordenadas heliograficas de longitud y latitud (Z, 
), calculadas de una manera andloga a las terrestres. Una linea 
de absorcién, con una longitud de onda A, sufrira un desplaza- 
miento hacia el azul, AA, si la zona que estamos observando se 
acerca a nosotros con una velocidad radial V,,, y hacia el rojo en 
caso contrario. Aplicando la clasica formula del efecto Doppler 
tendremos V,,/c =AX/A, siendo ¢ la velocidad de la luz. Como se 
observa en la figura 3, la velocidad de rotacion, V,,,, se obtiene 
entonces de la expresion V,,=V,,,, sen - cos Q. 

En muchos casos es esencial disponer de una longitud de 
onda de referencia a partir de la cual se mide el desplazamiento 


AG. 2 
Violeta Indigo Azul Verde Amarillo Naranja 
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El espectro superior muestra las lineas de absorcién cuando se observa una fuente emisora de luz en reposo. 
En los otros dos espectros, las mismas lineas se han desplazado conforme al movimiento relativo de la fuente 


y el observador. 


La fuente 
se acerca 
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Geometria del método 
espectroscépico, 

Es una vista del Sol 
Con su eje de rotacién 
perpendicular af plano 
del papel. La variable 


@ Corresponde ala 
velocidad angular, y @ 
NO queda representada 
ena figura. 


Linea de vision 


An. Para ello se utilizan lineas espectrales que se originan en la 
atmésfera terrestre o en el laboratorio. 

Otra forma de expresar la rotacién solar es mediante la velo- 
cidad angular w, medida en grados por dia. De ella se obtiene 
facilmente el periodo de rotacién T = 360/o. 

Las medidas tomadas desde Ia Tierra nos dan una rotacién 
llamada sinddica. Ahora bien, nos encontramos en un observa- 
torio mévil y sus dos principales movimientos, rotacin y trasla- 
cién, contribuyen a las medidas; por lo tanto, hemos de proceder 
asu correccién. Asi tendremos el periodo de rotaci6n sidéreo, 
medido con respecto a las estrellas fijas. 


LA RADIACION INFRARROJA SOLAR 


Hacia 1800, el astronomo briténico de origen aleman William 
Herschel (1738-1822) observ que al pasar la luz a través de di- 
versos filtros se transmitia una cantidad diferente de calor. Para 
Verificarlo descompuso la luz en sus colores y colocé tres ter- 
™émetros en las bandas del visible, y algunos més allé del rojo 
Gnfrarrojo) como referencia y control. Sorprendentemente des- 
Cubrié que la temperatura aumentaba fuera de la zona de la luz 
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visible (figura 4). Fue el hallazgo de lo que él lamé «rayos calor. 
ficos» y que hoy en dia conocemos como radiacion infrarrojg 
Diferentes experimentos demostraron enseguida que esta nueva 
clase de luz se comportaba igual que la radiacion visible. 
Joseph Fourier propuso, en 1g9, 4 
que la temperatura de la Tierra me 
ve incrementada debido a que sy i 
mésfera atrapa el calor, emitido por 
ser un tema de investigacién si coher piper _ spe 
algunos de estos rayos tendrian 1859, John ‘Tyndall (1820-1893) pre. 
la capacidad de visualizar objetos, sent a la Royal Society una serie de 
ademas de la que yase encuentra © experimentos que demostraban que 


establecida de calentar objetos. la radiacién de Herschel era absor- 
Wiciiaue Henecues bida por algunos componentes de Ja 


atmosfera terrestre, en concreto por 
moléculas como el di6xido de carbo- 
no (CO,), el metano (CH,) y el vapor de agua (H,O). En palabras 
de Tyndall: «Comparando un simple atomo de oxigeno o nitrége- 
no con una molécula de vapor acuoso, la accion de esta ultima es 


Puesto que se ha determinado 
que tenemos rayos calorificos 
que no dan luz, puede llegar a 


Esquema del experimento de William Herschel! después de descomponer la luz con un prisma, El termémetro 
situado mas alla dei rojo, fuera de la zona del visible, indico un mayor valor de temperatura. 


16000 veces mas intensa que los primeros. Este fue un resultado 
sorprendente, que naturalmente provoca oposicién basada en el 
rechazo filos6fico de aceptar algo de consecuencias tan impor 
tantes antes de haberlo verificado en todos sus detalles». Sin em- 
bargo, al poco tiempo, medidas del espectro solar en esta zona 


Con dicho instrumento se desplazé al Monte Whitney (4421 m), 
la altura mas notable de Estados Unidos tras el Denali (monte 
McKinley, Alaska), consciente de que asi disminuiria Ja absor- 
cién de la atmosfera terrestre. Langley comentaba sus primeros 
registros de la siguiente forma: 


del infrarrojo verificarian dichos experimentos. 

Liegados a este punto debemos resaltar la figura de Samuel P. 
Langley (1834-1906) y su equipo de la Smithsonian Institution de 
Washington. Su principal logro fue el desarrollo del boldmetro, 
un sencillo aparato ideado para registrar la radiacién. Basado en 
el hecho de que la resistividad eléctrica es funcién de la tempe- 
ratura, el instrumento consistia en dos pequefios hilos metalicos 
colocados en dos brazos de un puente eléctrico de Wheatstoné, 
un circuito cerrado formado por cuatro resistencias. Si un0 de 
dichos elementos se expone a la radiacién mientras el otro pe 
manece a la sombra, la diferencia de temperaturas da lugar 4 oD 
desequilibrio que permite la medida de la radiacién incidente. 


Por algiin feliz pensamiento empujé el indicador del instru- 
mento en Ja region que se encontraba todavia més alla del 
Tojo. En el tranquilo aire de esta regidn a gran altura, los ra- 
yos del Sol pasaban sin sufrir los impedimentos producidos 
Por las nieblas de las zonas més bajas, y la curva de calor 
que habia caido a cero empez a subir de nuevo. Habia algo 
alli. De repente, y sin esperarlo, encontré un nuevo espec- 
tro de gran extensién, completamente desconocido para la 
Ciencia y cuya presencia se desvelaba gracias a un nuevo 
instrumento, el bolémetro. 


COMO OBSERVAR EL SOL 51 
50 COMO OBSERVAR EL SOL 


§2 


Esta nueva ventana para observar el universo iba a Tesulta 
decisiva para el estudio de los objetos frios que habitan en 
Por lo que respecta a la fisica solar, numerosas bandas espectra, 
les nos dan informacion sobre la existencia de moléculas enla 
superficie y en la atmésfera del Sol. 

La mejora de los detectores en esta zona espectral ha sido 
muy importante en los tltimos afios, en gran parte debido al in. 
terés de las observaciones en otros campos, como el militar. 


LA RADIACION ULTRAVIOLETA 


Johann W. Ritter (1776-1810) era lo que llamariamos un filésofo 
de Ja naturaleza. Al conocer el resultado de Herschel con el in- 
frarrojo pens6 que, segtin un principio de dualismo y polaridad, 
tendria que haber también radiacion al otro Jado del violeta, es 
decir, en el wltravioleta. En 1801, anunci6é su descubrimiento, 
que confirmé dos afios después. Para la descomposicién de la 
luz utilizé un prisma de vidrio de Crown, de indice de refraccién 
bajo, en lugar del clasico Flint, de indice de refraccién alto. A 
continuaci6n colocé cloruro de plata (AgCl) en diferentes partes 
del espectro solar con la intencién de comprobar en qué medida 
se ennegrecia esta sustancia en funcién de los diferentes colo- 
res. Se encontré con que la luz azul era mds eficiente en e] enne- 
grecimiento que la roja, pero que la respuesta mas fuerte se daba 
més alla del azul, en la regi6n ultravioleta invisible al ojo huma- 
no, que definid entonces como «rayos quimicos». Tendriamos asi 
la simetria perfecta: ultravioleta, visible e infrarrojo (figura 5). 
Verificada la existencia de dicha radiacion (luz) en el labora- 
torio, algo debfa de existir en la atmésfera terrestre que imp! 
diese su observacién desde la superficie. En marzo de 1839, al 
suizo Christian F, Schénbein (1799-1868) informé a la acadeua 
de Basilea del descubrimiento de un nuevo material producido 
en la electrélisis del agua y durante la oxidaci6n lenta del fosforo 
blanco: el ozono (del griego ozein, «oler»). Esta caracteristica 
ya era conocida por las tormentas y por Jas primeras maquinas 
eléctricas. Jéns J. Berzelius (1779-1848) sugirié a Schonbein que 
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Las tres zonas de! espectro electromagnético a finales del siglo xx: rayos quimicos (ultravioleta), 
y calorificos (infrarrojo). Las diferencias entre estas regiones espectrales se deben tan solo a las 
longitudes de onda de la radiacion. 


el nuevo gas podria formarse a partir del oxigeno, lo cual se de- 
mostré pronto con ensayos de laboratorio. En 1858, el francés 
Auguste Houzeau (1829-1911) encontr6 ozono en el aire. 

El 26 de noviembre de 1880, Walter N. Hartley (1846-1913) pu- 
blicé una nota en la revista Chemical News en la que sefialaba 
que el ozono de la estratosfera (entre 11 y 30 km) era el principal 
absorbente de la radiacion ultravioleta. Sucesivos experimentos 
proporcionaron la informacién necesaria sobre el proceso. 

Sin embargo, incluso en las cimas de las altas montafias se ac- 
cedfa tan solo al ultravioleta cercano. La tinica posibilidad para 
observar la radiacion ultravioleta al completo era elevarse a las 
altas capas de la atmoésfera mediante cohetes. 

Después de la Segunda Guerra Mundial, un equipo del ejército 
estadounidense, liderado por el coronel Holger T. Toftoy (1903- 
1967), apres6 al equipo de Wernher von Braun (1912-1977), unas 
118 personas, y captur6 una cantidad importante de material: 
unos mil cohetes de la serie V2. Estos fueron trasladados a la 
base de White Sands (Nuevo México) junto con gran parte del 
Personal. La situacién parecia muy prometedora para la inves- 
tigacion cientifica, sin as premuras de las influencias bélicas. 
os escribia Leo Goldberg (1913-1987) a Donald Menzel (1901- 

), dos prestigiosos astrofisicos: 
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i alguien me preguntase si un desarrollo tecnolégico podri 
. al rabes deinen todos los libros de texto eon Jas fotografias: «Estas fotografias del 
de astronomia, estoy seguro que su respuesta y la mia serjan cohete son realmente fascinantes. 
la misma, a saber, la espectroscopia del Sol fuera de la atmés- Mi primera mirada ae ellas me llevé 
fera terrestre. [...] Amino me gustaria nada mds que estar re- a sentir : = cries bread * 

? lo con dicho proyecto, aunque eso significase afej ningun astron . : ee : na tr 
me re y trabajar = una celda durante los siguientes rad amenos que hubiera sido bueno y es- coincidencia, pero lo que siguié 
© quince afios. tuviera en el cielo». a esta primera observacién casual 
Un paso decisivo en el estudio de yano puedo atribuirselo a una 


La percepcidn de! olor 
Caracteristico que emana 

del oxigeno expulsado 
electroquimicamente fue una mera 
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~ 340 


Richard Tousey (1908-1997), del Observatorio Naval, disefié un 
pequenio espectrégrafo, de 60 cm de altura, que instald en el cono 
de un cohete V2. Después de varios intentos fallidos, el 10 de oc. 
tubre de 1946 el cohete alcanzé los 173 km de altura, se recuperé 
la capsula y al revelar la pelicula fotografica se comprobé que la 
radiacion ultravioleta se hacia cada vez mas visible conforme el 
cohete ganaba altura (figura 6). 

En una carta a Goldberg, el conocido astrofisico Henry N. 
Russell expresaba de esta forma su entusiasmo después de ver 


320 300 
Longitud de onda (nm) 


lustracién basada en una serie de fotografias del espectro solar, en ta regidn del ultravioleta cercano, durante 
el ascenso de un cohete V2. 
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Ja radiacion ultravioleta solar lo dio mera coincidencia 
el mismo Goldberg cuando llego al 
Departamento de Astronomia de la 
Universidad de Harvard. Bajo su di- 
reccién se lanzaron una serie de seis 
satélites del programa OSO (Orbiting Solar Laboratory) con 
la mision de estudiar con detalle esta region del espectro. Todos 
estos descubrimientos necesitaban encajarse dentro de una ley 
general de la fisica. Ello Hevé a una forma nueva de entender el 
universo. 


La ley de Planck 


Ya entrados en la segunda mitad del siglo x1x, Kirchoff habia for- 
mulado el concepto de cuerpo negro, demostrando que la rela- 
cion entre la absorci6on y la emision de radiacién por un cuerpo 
dependia de la temperatura y de la longitud de onda de la radia- 
cién. Los datos experimentales y las predicciones de la teoria 
coincidian aproximadamente en la zona del infrarrojo, pero el 
desacuerdo en el ultravioleta era clamoroso. La aplicacién del 
Concepto clasico de equiparticién de energia por lord Rayleigh 
(1842-1919) y James Jeans (1877-1946) no funcionaba con la ra- 
diacién. Por otro lado, una ley empirica desarrollada por Wil- 
helm Wien (1864-1928) que permite conocer la longitud de onda 
del pico de emisién del cuerpo negro a temperatura T, funciona- 
ba en el ultravioleta pero no en el infrarrojo. : 
Hubo que esperar a que Max Planck (1858-1947) anunciase, el 
14 de diciembre de 1900 en una reunion de la Sociedad Alemana 
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de Fisica, que la luz estaba compuesta de paquetes de energia, 
que fueron Yjamados posteriormente fotones, con una energia ie 
era proporcional ala frecuencia de la luz. Dicha afirmacién y; esol 
via también una larga discusi6n sobre si la luz era un corptisculg 
o una onda. En palabras del propio Planck en una carta a Rober, 
Wood en 1937: «Resumido brevemente, se puede describir lo que 
hice como un acto de desesperacion. Por naturaleza soy pacificg 
y rechazo toda aventura dudosa...». Conforme a la ley de Planck, 
cuando calentamos un cuerpo, la radiacion se va emitiendo a lon- 
gitudes de onda cada vez mas cortas (figura 7). Fue un descubri- 
miento vital para entender el universo y, por supuesto, nuestra 
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Variacién de {a intensidad de la radiacién con la temperatura y la longitud de onda. El grafico muestra 
distintas curvas Superpuestas, cada una asociada al cuerpo negro a diferente temperatura. Puede observarse 
que a mayor temperatura, el pico de intensidad emitida (a componente de luz predominante) se desplaza 
hacia longitudes de onda mas cortas. 
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estrella. Dada la temperatura que estimamos para la superficie 
del Sol, unos 5700 grados, la mayor parte de la luz que nos llega 
ge encuentra en la zona visible y con el pico situado en el color 
amarillo. No es ninguna casualidad que la mayor parte de la ra- 
diacion solar caiga en la zona de sensibilidad de nuestros ojos. 

La exploracion de Ja radiacion solar no habia terminado. To- 
davia quedaban sorpresas por llegar en los extremos del espec- 
tro electromagnético. 


LOS RAYOS X 


El 8 de noviembre de 1895, el profesor prusiano Wilhelm Rént- 
gen ( 1845-1923) se encontraba en su laboratorio. Habia recubier- 
to con un papel negro un aparato que utilizaba para estudiar 
fenomenos eléctricos y de pronto comprob6 que en una mesa 
cercana unos cristales de cianuro de bario empezaban a brillar. 
Lo que emanaba del citado instrumento impresionaba las placas 
fotograficas y la fluorescencia conclufa al desconectar el apara- 
to. Era el descubrimiento de una nueva zona del espectro: dos 
rayos X. El camino para su observacion en el Sol iba a ser mas 
complicado que con la radiacién ultravioleta. 

Experimentos de laboratorio, llevados a cabo en 1906 por 
Theodore Lyman (1874-1954), habian concluido que el principal 
absorbente de los rayos X era el oxigeno molecular, muy abun- 
dante en la atmésfera terrestre. Como ocurria con el ultraviole- 
ta, para su deteccion se iba a necesitar tener acceso a las capas 
altas de la atmésfera o incluso al espacio exterior. 

Ademas, se planteaba el problema de cémo formar una ima- 
Sen del Sol en rayos X, dado que los sistemas dpticos convencio- 
nales, lentes y espejos, no funcionaban en esta zona del espectro. 
Hans Wolter (1911-1978) propuso, en 1952, tres configuraciones 
de €spejos, en las que los rayos X incidian sobre estos con Angu- 
los muy Pequefios, pudiendo asi disefiar tres tipos de telescopios 
Para rayos X, 
as de octubre de 1958 se lanzaron cuatro cohetes Nike-Asp, 

erentes fases de un eclipse solar, desde el portahelicopte- 
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ros Point Defiance. Todos ellos llevaron una capsula con detec. 
tores de rayos X a una altura de 240 km. Uno de ellos Consiguig 
una imagen antes de la totalidad. Se comprobé que un 15% del 
flujo de rayos X permanecia durante la ocultaci6n del Sol, io cual 
indicaba un origen de estos rayos en las capas solares exterioreg 
no eclipsadas. 

El 19 de abril de 1960, el equipo de Herbert Friedman (19) 6 
2000), del Naval Research Laboratory, obtuvo desde las cémarag 
de a bordo de un cohete sonda Aerobee, lanzado desde la base 
de White Sands (Nuevo México), la que se considera la primerg 
imagen del Sol en rayos X con una resolucion angular de un mi- 
nuto de arco (véase la imagen superior de la pagina contigua), 

El siguiente paso se dio con el programa Skylab, la primera 
estacién espacial de la historia. Tres misiones volaron durante 
los afios 1973 y 1974. Entre los instrumentos de a bordo desta- 
caba un telescopio que obtenia imagenes del Sol en rayos X con 
regularidad (véase la imagen inferior de la pagina contigua). 


LAS ONDAS DE RADIO 


Los trabajos experimentales de Michael Faraday (1791-1867) y 
los tedéricos de James Clerk Maxwell (1831-1879) conducian a 
pensar que los fendmenos electromagnéticos se manifestaban 
mediante ondas y que la luz era identificada con tales ondas. La 
electricidad y la 6ptica se unificaban, abriendo un campo nuevo 
para su observacion y produccién. 

En 1885, Heinrich Hertz (1857-1894) realizé un experimento 
para comprobar dichas predicciones. Para ello disenié un circui- 
to oscilatorio con dos tramos de alambre de 2 mm de diametro 
y 150 cm de longitud, el oscilador. En cada uno de sus extremos 
habia una esfera de cinc de unos 30 cm de diaémetro junto a dos 
esferillas de laton. Alimentado el circuito por una bobina induc- 
tora, una brecha cerca de las esferillas permitia la aparicion de 
una descarga. Como detector se utilizé un simple anillo con una 
abertura situado a cierta distancia. Hertz pudo comprobar, en su 
detector, que efectivamente la perturbacion electromagnética de 
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uragenes del Sol en rayos X. La de arriba, que se remonta a 1960, fue la primera que 


Se obtuvo; ta inferi ‘ 7 : 
5 01 
@stadounidense. r fue tomada en 1973 desde el Skylab, la primera estacion espacial 


COMO OBSERVAR EL SOL 


59 


la descarga se habia propagado por el espacio, por lo que py, de 
verificar la existencia de las ondas predichas por Maxwel], Al 
ver sus resultados Hertz comentaba: «Aqui tenemos estas This. 
teriosas ondas que no podemos ver con el ojo. Pero estan ahi» 
Preguntado por la repercusion de su experimento respondi¢. 


«Estimo que ninguna». 


Recientemente hemos encontrado 
algo notable en la transmision de 
radio de alta frecuencia [...] que 
implica al hemisferio iluminado 
de la Tierra y no al oscuro. Parece 
depender de alguna emanacion 
solar que dura tan solo unos 
pocos minutos. 

Jotin H. Dewuincer, 30 De Acosto pe 1935 


Sin embargo, ingenieros como Gu. 
glielmo Marconi (1874-1937) y Nikola 
Tesla (1856-1943) le levaron pronto 
la contraria. Habia nacido la época 
de las comunicaciones por el aire 
sin necesidad de hilos. Fueron inge- 
nieros los primeros que realizaron 
observaciones, mientras que el inte- 
rés cientifico no parecia claro. Hacia 
1930, Karl Jansky (1905-1950) encon- 
tr6é un exceso de ondas de radio en 
una fuente desconocida procedente 


de fuera del sistema solar, pero no se 
detectaba nada cuando se observaba nuestra estrella. Hubo que 
esperar al 27 de febrero de 1942, para que el britanico James 
S. Hey (1909-2000) lo lograra utilizando equipos de radar. Estu- 
diando posibles interferencias externas en los equipos de radio, 
encontré que la mayor causa de tales perturbaciones procedia 
del Sol. 

Después de la Segunda Guerra Mundial, los radares militares 
se fueron transformando en radiotelescopios de uso pacifico, y 
este fue también el caso de las observaciones solares. Australia 
y Gran Bretafia fueron los paises lideres en la investigacion de la 
emision solar en radio, a los que se fueron uniendo otros avanza- 
dos tecnolégicamente. 

Llegados a este punto, se concluye que de nuestra estrella re- 
cibimos luz caracterizada por diferentes longitudes de onda 0 
frecuencias. Desafortunadamente para la astronomia, pero por 
fortuna para los seres vivos, la mayor parte de ella es absor- 
bida por la atmésfera terrestre. En la figura 8 se muestra la op® 
cidad de nuestra atmésfera para la radiacion, en distintas lon- 
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Zonas del espectro solar y la eficiencia con la que son absorbidas por la atmésfera terr i 
atmosférica es de! 100% no se recibe radiacién de esa longitud de onda. Por cme 
rayos X y los ultravioleta son bloqueados por las capas altas de la atmisfera, y su correcta observacion $e 
consigue mediante satélites en el espacio exterior (1). La {uz visible se observa desde la tierra pero con cierta 
distorsién atmosferica (2); en cambio, la mayor parte de ta radiacion infrarroja es absorbida por Jos gases 
atmosféricos (3) y también se necesita salir al espacio exterior para su idénea observacién. Finalmente, 

las ondas de radio de longitud corta no sufren absorcién atmosterica, pero las de longitud de onda larga 

son bloqueadas en la ionosfera (4 y 5). 


gitudes de onda, que nos llega del Sol. El estudio exhaustivo de 
toda esa radiacion significé un aporte sustancial para el conoci- 
miento profundo de nuestra estrella e incluso para comprender 
nuestro entorno. A pesar de ello, las ventanas para la observa- 
cidn solar no se iban a cerrar con el espectro electromagnético. 


EL VIENTO SOLAR Y LOS RAYOS COSMICOS 


Tendrian que pasar unas cuantas décadas del siglo xx para que 
Se pusiese en evidencia la otra forma que tiene el Sol de inte- 
Tactuar con su entorno: no a través de la luz en sus diferentes 
frecuencias sino mediante el flujo de material expulsado de sus 
Capas externas. El aleman Ludwig Biermann (1907-1986) habia 
lanzado, en 1951, la hipétesis de la existencia del viento solar 
Observando una de las dos colas de los cometas que, en lugar 
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de acompaiiar su movimiento, siempre se orientan en dire. eCibn 
contraria al Sol (figura 9). Sus cAlculos caracterizaban a ese vien. 
to con velocidades de entre 500 y 1000 km/s, con una dengj dad 
de entre 100 y 1000 particulas/cm’ a la altura de la Tierra, 

En la década de 1950, Eugene Parker, de la Universidad de 
Chicago, se puso a trabajar en el enfoque teérico del problema. 
La solucion de las ecuaciones de su modelo dinamico demostra. 
ba claramente la existencia de un flujo continuo de particulas 
procedente del Sol. Su modelo no fue muy bien recibido, entre 
otras razones porque una de las opciones predecia velocidades 
supers6nicas del viento a Ja altura de la Tierra. Las observacio. 
nes dirian la tiltima palabra. 

La carrera espacial se habia iniciado con el lanzamiento de] 
Sputnik I, el 4 de octubre de 1957, y uno de los primeros objeti- 
vos cientificos fue tratar de detectar el viento solar. Los Lunik ly 
II soviéticos llevaban detectores para captar iones presentes en 
el viento, y aunque el primero fall6, los resultados del segundo 
fueron satisfactorios. En palabras de Konstantin I. Gringauz, jefe 


Debido al viento solar, una de las colas de! cometa siempre se orienta en direccién 
contraria al Sol. 
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proyecto, «la emisi6n corpuscular del Sol habfa sido obser. 


el “ar . 
d acio interplanetario, fuera del campo magnético 


vada en el esp 


terrestre>. ; — 
Los estadounidenses disponian de mejores detectores y tam- 


pién los habian colocado en Sus satélites. El Explorer X con- 

siguid datos en el borde mismo de la zona de influencia del cam- 

po magnético terrestre. Aunque con bastantes dudas, parecia 

confirmarse también la existencia del flujo de particulas, que 

serian protones, electrones, particulas o (nticleos de He") y al- 
os iones de elementos pesados. 

La comprobacion final vino de la nave Mariner 2 en su camino 
a Venus en diciembre de 1962. El instrumental de a bordo de 
dicha nave indicé que existian tanto corrientes Jentas (de 300 a 
400 km/s) como rapidas (de 500 a 800 km/s), con una baja densi- 
dad de particulas. Estas ultimas se iban alternando a intervalos 
de 27 dias, coincidentes con el periodo de rotacion solar, lo cual 
parecia indicar que el origen de tales cambios se encontraba en 
el Sol. En nuestros dias, distintos satélites miden el viento solar 
adiferentes distancias entre el Sol y la Tierra: el flujo y la energia 
de las particulas solares. 

Ahora bien, la Tierra no solo recibe un flujo de particulas car- 
gadas de nuestro Sol: otras particulas extrasolares fueron descu- 
biertas el 7 de agosto de 1912 por el austriaco Victor Hess (1883- 
1964), cuando ascendiendo con un globo hasta cinco kilémetros 
de altura, para su sorpresa, midié que la ionizacién del aire au- 
Mentaba conforme accedia a capas més altas (figura 10). Sus 
Medidas fueron confirmadas en los afios siguientes por Werner 
Kohlhdrster (1887-1946). Al principio se pensé que era alguna 
otra forma de radiacién, y de ahi su denominacién como rayos 
cosmicos, pero enseguida se comprobé que se trataba de parti- 
Culas cargadas al ser influidas por el campo magnético terrestre. 

La mayor parte de los rayos césmicos tiene energias de entre 
100 MeV y 10 GeV, que para los protones corresponden a veloci- 
dades de entre el 43% y el 99,6% de Ja velocidad de la luz, respec- 
Uvamente. Es decir, que en promedio son més energéticos que 
SUS correspondientes particulas solares, mientras que su flujo es 
mucho menor debido a Ja mayor proximidad del Sol. 
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Registros de !a ionizacién de la atmésfera realizados por Victor Hess. Encontré mas parejas 
de iones, producidas por los rayos césmicos, conforme ascendia hacia los 6 km. 


Cuando estas particulas de alta energia entran en la atmés- 
fera terrestre sufren colisiones con los d4tomos de las capas altas, 
dando lugar a toda una lluvia de particulas secundarias, que son 
las que se detectan en la superficie terrestre. Conforme se va 
penetrando en la atmésfera, mayor sera la contribucion de estas 
particulas secundarias, llegando al maximo en la estratosfera. 
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La superficie del Sol 


La fotosfera es la capa que compone 

la superficie del Sol, desde la cual la energia 
generada en su interior se transporta hacia 
el medio interplanetario. Por muy lisa 

que parezca, en realidad presenta extensas 
zonas oscuras y brillantes, junto con una 
textura granulada. 


El Sol se nos presenta como un objeto extenso, por lo que es 
posible estudiar diferentes partes de su superficie. Una prime- 
ra circunstancia que llama la atencion al observar un poco mas 
detenidamente dicha superficie es que su brillo va descendiendo 
hacia el borde. Si se considera un efecto puramente geométrico, 
este hecho observacional simple significaria que, al menos en la 
fotosfera, la temperatura desciende con la altura, dandonos una 
primera caracteristica solar. 

Dos estructuras destacan sobre la superficie solar: las man- 
chas y la granulacion. Los campos magnéticos y la conveccion 
son, respectivamente, los procesos que las controlan. Debido a 
su mayor tamafio y contraste, las manchas son mas sencillas 
de observar, por lo que fueron las primeras en ser detectadas y 
estudiadas. 

El mayor detalle que podemos observar en la superficie solar 
esta marcado por la resolucion espacial, es decir, por la mini- 
aoe distancia entre dos zonas que podemos distinguir. La difrac- 
clon de la luz es el primer limite dptico que hay que considerar. 
Lord Rayleigh establecio un criterio segtin el cual la distancia 
angular minima que se puede resolver era proporcional a 4/D, 
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siendo ) la longitud de onda de la luz, y D, el didmetro del eo, 
lector de luz. 

La situacién para la observaci6n solar se complica un tant 
més, ya que no solo se trata de distinguir entre dos estruc 
sobre un fondo oscuro, como dos estrellas, sino conseguir 
estas tengan un contraste suficiente para ser observadas, 

Existen varios factores que contribuyen a la pérdida de con. 
traste. Por ejemplo, las observaciones del Sol practicadas desde 
la superficie terrestre ofrecen una imagen que se ve emborrona. 
da por la turbulencia atmosférica. Es como si diferentes lentes 
se fueran insertando en nuestra linea de visi6n. Para evitar este 
efecto cerca del suelo, los telescopios solares se instalan en altas 
torres pintadas de blanco reflectante para evitar su calentamien. 
to. Todavia mas importante es escoger un lugar donde las pertur. 
baciones sean minimas a lo largo de toda la troposfera. N ewton 
también fue pionero en este sentido, como puso de manifiesto en 
su obra Optiks (Libro I): 


que 


Grandes telescopios pueden causar que los objetos parez- 
can mas grandes y brillantes que cuando son observados 
con los telescopios mas pequefios, pero en ningtin caso 
puede evitarse la confusién de los rayos que se originan 
por los temblores de la atmésfera. El unico remedio es un 
aire mas sereno y tranquilo, como el que quiza puede en- 
contrarse sobre la cima de las altas montafias que se sittian 
sobre las nubes. 


En nuestros dias esta prediccién se ha comprobado de forma 
clara. En particular, para las observaciones solares los mejores 
observatorios se encuentran en las cumbres canarias (Tenerife y 
La Palma) y en las de Hawai. 3 

Las exigencias de las observaciones solares no terminan aqui. 
Cuando hablamos del experimento de Newton ya apuntamos om 
necesidad de aislar rangos de longitud de onda cada vez mas 
pequenios (AA) del espectro electromagnético. El cociente )/ bh 
nos habla de la resolucién espectral de las observaciones 
puede llegar a ser superior a un millon. 
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La superficie del Sol y su atmésfera son dindmicas, varian ao 
en ocasiones a escalas por debajo del Segundo, cuyo limite viene 
marcado por la resolucion temporal de nuestras observaciones, 
La obtencién de secuencias tempora- 


Jes exige Ja acumulacion de una gran —Observar el Sol a través de un 
cantidad de datos que luego se nece- _telescopio eg como i un pez en el 
fondo de un rio tratase de estudiar 
ee inmabble la Sa0tlded ae dae las plumas de un ave que volase 
tos acumulados y la capacidad de los POF encima del agua, Nuestra 
atmésfera distorsiona la imagen 
En principio podemos pensar que _ tanto como lo haria la superficie 


sita procesar. Uno de los retos actua- 
les pendientes de resolver es cémo 


hace! 


ordenadores para analizarlos. 


si algo sobra para las observaciones del rio. 

solares es luz, lo que resulta cierto 

para la mayor parte de ellas. Sin em- 

bargo, imaginemos que planeamos 

una observaci6n que requiere alta resolucién espacial, espectral y 
temporal. Mas concretamente, queremos investigar un cuadrado 
de 0,33 segundos de arco de lado (unos 250 km sobre el Sol) con 
un telescopio de 60 cm de abertura, una AA de una milésima de 
nandémetro situada a una longitud de onda de 500 nm, y un tiempo 
de exposicién de un milisegundo. Contando que la eficiencia de 
la 6ptica y del detector sea del orden del 1% (solo 1 de cada 100 
de los fotones que inciden se transforma en corriente eléctrica 
que podra ser medida), se recibiran solamente 400 fotones, 0 sea 
fundamentalmente «ruido». No queda otra solucién que recurrir 
a telescopios mayores. 


MANCHAS OBSERVADAS A SIMPLE VISTA 


El primer «instrumento» del que se dispuso para formar una 
imagen del Sol fue la retina del ojo humano, con un tamano de 
"nos 8 mm. El brillo solar no permite escudrifiar lo que hay en 
SU superficie, si bien existen diferentes circunstancias que con- 
Slenten su observacién sin mayores problemas: el atardecer, en 

brumosos, a través del humo procedente de un incendio, 
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RES DE CANARIAS 

ieee ae 975) es uno de los fisicos _ S seamen una especial men. 

; .asion fue abrir nuevas y mejores ventanas para la observacion Solar, hecho que i 
cién, Su gran ae amultiples dificuitades a lo largo de su vida profesional. Realizd sus estdiog 
lie e'gobrepo Berlin, de 1929 a 1983, y se doctord en 1935. Su primer interés fue med ia a. 
universitarios ok a tlie indo globos 2 30 km de altura, pero él inicio de la Segunda Guerra Nf 
diaci6n oe atl su proyecto. Ya en el conficto, siendo Oficial del ejército aleman, tampoog 
dial le ile a idea de utilizar un cohete V2 con tal propdsito. Mejor resultado tuvo su Propuesta 
tuvo éxito i oer de observatorios para estudiar la influencia del Sol en las Comunicaciones. Los 
Soeuinlok alemanes Schauinstand, Zugspitze y Wendeistein, el austriaco Kanzelhohe yelita. 
iano de Siracusa en Sicilia trabajaron activamente en el campo de las interacciones del Sol conla 
Tierra, En 1943 fue nombrado director del Instituto Fraunhofer en la cludad alemana de Friburgo, 
cerca de la Selva Negra. Al final de la guerra, tuvo la suerte de que la ciudad cayese en Manos de 
las tropas francesas. Lo que pudo haber sido él final de su carrera, se convitio €N triunfo, ya que 
fa figura de Kiepenheuer habia sido esencial para que, durante la ocupacién alemana, el observa 
torio francés de Pic du Midi prosiguiera su actividad. Nombrado de nuevo director €N 1948, sus 
excelentes contactos le permitieron iniciar su nuevo sueho: encontrar un lugar idoneo en Europa 
para la observacién solar. Desde 1968 estas actividades se realizaron bajo la coordinacién JOso 
(Joint Organization for Solar Observations), entidad que se fundo, un afio antes, con el objetivo 
de encontrar ese lugar iddneo, con Kiepenheuer como su presidente. 


ima de las nubes 
de ian turbulentas de la atmosfera se interponen en la linea de visién del Sol, actuando 
como pequefias lentes con diferentes indices de refracci6n; el resultado final es un emborrona- 
miento de la imagen. Midiendo Ia distribucién, con la altura, de las fluctuaciones de tempera- 
tura tendremos un registro de la posible calidad de las imagenes obtenidas en un Observatorio 
solar. El trabajo de JOSO fue un ejemplo de la utilizacion de! método cientifico. Las ae 
nes condujeran a un cambio radical en el enfoque de la elecci6n para un buen emplazamien lo, 
desde pequefias islas en el Mediterraneo a altas montafias en islas grandes del Atlantica, 
como Tenerife y La Palma, donde en la actualidad diversos telescopios solares son — 
de que algo se hizo bien. &) 20 de febrero de 1971, Kiepenheuer visito Tenerife y aquellos di 
marcaron un cambio decisivo en el devenir de la astronomia solar. Ademas de 4 
medidas desde tierra con pequefios telescopios o con diferentes sensores aaa 
una avioneta levd a cabo, en 1972, numerosos sobrevuelos de los actuales agi 
Waa (Tenerife), Roque de los Muchachos (La Palma) y la cima del volcan Teide, aa a 
una cobertura casi completa de las islas Canarias. El mejor en los registros, la cima del vol 
Teide, se descarté por motivos logisticos y ecolégicos. 


El final de una vida dedicada al Sol tratos- 
En 1975 Kiepenhever viajé a Palestine (Texas) para asistir al lanzamiento de un ant a 
érico, @] Spektrostratoskop, a bordo del cual un telescopio de 32 cm obtuvo, el 17 de 
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una excelente serie de imagenes y espectros de ta su- 
perticie solar. Después del exitoso vuelo y, aunque ya 
habia sido advertido de Posibles problemas cardiacos 
al subir a zonas de altura, no dudé en desplazarse a 
la Baja California para conocer el Observatorio de San 
Pedro Martir, un lugar que prometia para la astrono- 
mia. Alli te fall su coraz6n y terminé una vida ptena, 
llena de empuje y logros cientificos, El Instituto Fraun- 
hofer, que dirigid durante varias décadas, lleva ahora 
el nombre de su fundador, 


‘gui i lecidas por JOSO 
Telescopios solares en el Observatorio det Teide (Tenerife), instalados sialeeth ig? AoE “ee cabs one 
8" la década de 1970 con la coordinacién y guia de K.0. Kiepenheuer (arriba). De 


ia ror telescopio solar 
Francia), v (Alemania) y GREGOR (Alemania), que con sus 1,54 m de didmetro, es el may 
Europa, 
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entre otras. Aplicando el citado criterio de Rayleigh veremo, 
que, en condiciones ideales, pudieron ser observados obje he 
mayores de 70 segundos de arco. Recordemos que dada eae 
tancia de la Tierra al Sol, un segundo de arco equivale 2m 
725 km de Ja superficie solar. Os 

Las civilizaciones orientales han proporcionado una rica in 
formacién sobre la presencia de estructuras oscuras en el ‘ 
solar, las conocidas como manchas. Como ocurre con otros fa. 
némenos inusuales, su relacién con catastrofes y acontecimien, 
tos politicos estuvo a la orden del dia. Veamos una seleccign de 
estos relatos. 

El 20 de octubre de 301 d.C., en el dia Jia-Shen, aparecig una 
mancha en el Sol. Conforme a los pronésticos de Jing Fang Yj 
Zhuan, las manchas solares aparecian cuando los oficiales del 
Gobierno no lograban impedir que el emperador tomara un ca- 
mino equivocado y entonces permitian que esto fuera conocido 
por el pueblo. Otra narracién china, del 10 de enero de 375 ac., 
reza asi: «Dentro del Sol habia una mancha negra tan grande 
como un huevo de gallina. Por aquel entonces el emperador ha- 
bia alcanzado ya la edad adulta, si bien la emperatriz K’ang-Xian 
continuaba llevando los asuntos del Estado. Esto estaba en con- 
tra del cédigo feudal y, por consiguiente, los defectos se mani- 
festaron en el Sol». 

Durante el califato de Al-Mu’Tasim, en el afio 840 d.C., aparecié 
una mancha negra cerca del centro del Sol, y dos dias después 
aparecieron las calamidades: el califa murié. E] sabio Al-Kindi 
observé la mancha en el Sol durante 91 dias, y pens6 que esta 
mancha era debida al transito de Venus por el disco solar, ya que 
estaban en conjuncién por aque] entonces. 

En el mundo occidental se encuentran muchas menos narra- 
ciones de manchas solares, seguramente por el predominio de 
las imperantes ideas filos6ficas y religiosas sobre un Sol per 
fecto. A pesar de ello, en Occidente surgié el primer dibujo 
nocido de una mancha solar. Un manuscrito del cronista John 
de Worcester (siglo xn), conservado en los archivos del Corpus 
Christy College (Oxford, Inglaterra) y datado en 1128 d.C., sef# 
la: «E] sdébado 8 de diciembre se vieron dos esferas negras co™ 


diseg 
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tra el disco solar, desde muy de mafiana hasta el atardecer, La 

rimera estaba en la parte superior y era grande, la segunda en 
ja inferior y pequena, estando cada una opuesta a la otra como 
se muestra en el diagramay. El dibujo puede verse en la imagen 
superior izquierda de la pag. 75, circundado por el texto en latin. 
ge estima que cada una de las dos manchas debieron de ocupar 
de dos a tres minutos de arco. A pesar de la nota artistica apor- 
tada por el dibujante, se aprecian las dos zonas principales de 
wna mancha: la zona central mas oscura, la sombra, y la exterior, 
la penumbra, con una estructura filamentosa, 


LA AYUDA DE LA CAMARA OSCURA 


Las observaciones llevadas a cabo a ojo desnudo tienen sus li- 
mitaciones y son tremendamente subjetivas, por lo que de este 
modo solo podemos observar objetos muy grandes sobre la su- 
perficie solar. Desde el siglo xm, diferentes artesanos empezaron 
a trabajar el vidrio y se dieron cuenta de sus propiedades 6pti- 
cas. Se empezaron a fabricar espejos y lentes que mejoraban la 
vision de los mas poderosos. 

Un paso fundamental fue dado hacia 390 a.C. por el chino 
Mo-Ti cuando propuso que se podia formar una imagen invertida 
del Sol cuando se hacian pasar sus rayos a través de un aguje- 
ro perforado en un lado de una cdmara oscura. El astroénomo 
y matematico Alhazen (965-1039) describid las observaciones 
de un eclipse con este sistema. La primera imagen de este fen6- 
meno fue obra de Regnier Gemma Frisius, que en su De Radio 
Astronomico et Geometrico incluy6 un esquema de un eclipse 
de Sol observado el 24 de enero de 1544 en Lovaina (Bélgica). 

La inclusi6n de lentes en el agujero de entrada mejoro la ca- 
lidad de la imagen. Con la intencién de observar un transito de 
Mercurio, Johannes Kepler (1571-1630) utiliz6 este sistema el 16 
de noviembre de 1607. Lo que result6, en su lugar, fue la primera 
observacién de una mancha solar a través de un sistema Optico 
artificial, descrito en un pequeiio libro de 1609 titulado Phaeno- 
menon singulare, seu Mercurius in Sole. 
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ellos dias, 1608, Hans Lippershey (1570-16) 

presenté la primera patente de un telescopio refractor «parg = 
Jas cosas lejanas como si estuvieran proximas». Diversos prop). 
mas le impidieron obtenerla, pero su disefo se difundig Tapida. 


mente por toda Europa. 


Justo por aqu 


PRIMERAS OBSERVACIONES TELESCOPICAS DE MANCHAS 


Inventado el telescopio, no habria de pasar mucho tiempo hasta 
que alguien Jo utilizase para observar el disco solar. Las man. 
chas fueron las primeras estructuras que se detectaron. Cuatro 
astronomos iniciaron dichas observaciones en un breve inter. 
valo de tiempo. 

Thomas Harriot (1560-1621) fue el primero que observ6 las 
manchas a través de un telescopio el 18 de diciembre de 1610, La 
descripcién de sus observaciones permaneci6 en el anonimato 
hasta que, en 1788, Franz X. Von Zach (1754-1832) encontré sus 
manuscritos con doscientos dibujos de manchas que cubrian 214 
dias de observacién, hasta enero de 1613. Utiliz6 el método de 
observacion directa a través del ocular, lo que le ocasioné no 
pocos problemas en los ojos, aunque mencioné que en ocasiones 
observaba a través de nubes 0 utilizaba filtros de colores. 

El primero que publicé sobre ellas fue Johannes Fabricius 
(1587-1616), hijo de un pastor luterano amigo de Kepler. Fabri- 
cius dirigid su telescopio al Sol el 9 de marzo de 1611, y al cor- 
templar una mancha, llam6 rapidamente a su padre. Juntos rea- 
lizaron los dibujos y redactaron una nota que describia lo que 
habian observado. Poco después, el 13 de junio de 1611, mandé 
a la imprenta lo que resulté ser la primera publicacion sobre 
manchas solares: De Maculis in Sole Observatis, et apparente 
earum cum Sole Conversione Narratio, pero sin incluir fechas 
ni dibujos. 

Estos pioneros nunca se plantearon si las manchas pertenecian 
sa vt a Mas adelante este hecho ocasionaria un debate cuya 
lene Pca mas alla de la pura observacion astronom : 

€ los procesos naturales se basaban entonces & 
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realizado en 1128. Abajo, observacion 


Arriba, ornii itive 
2 la izquierda, ef dibujo de las manchas solares de John Worcester ph Scheiner en 1671, y arriba a la derecha, 


a i, manchas solares mediante el método de proyeccién que usd Christo 
40 de las manchas realizado por Galileo en 1613. 
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+ pel de olvidar 
de Aristételes y no hemos de ¢ que, en g: 
la filosofia | simbolo de la perfecci6n. La simple a 


marco, el Sol era e a 
cién de que pudiera tener «manchas» Parecia © frontalmente g 
contra de esa concepcién. El jesuita Christoph Scheiner (1575, 


; i 
1650) y Galileo Galilei (1564-16. 


Todas las verdades resultan faciles sostendrian un interesante debate 3 


de entender una vez que han sido cscuret via ‘ene — entre la 
ss aul ad. 

descubiertas; la cuestion Scheiner fue el mejor observa. 

es descubrirlas. dor de las manchas y antepuso sy, 
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Gauieo Gauel EN sus DiALogos soBRE —creencias a las evidencias. En la cy, 
Los Dos MAXIMOS SISTEMAS DEL MUNDO = dad_ alemana de Ingolstadt, é) habia 


comenzado, en 1611, un programa de 
observaciones solares. Para realizarlas, proyectaba la imagen 
del Sol sobre una pantalla combinando un telescopio y una c4. 
mara oscura (véase la imagen inferior de la pagina anterior), Io 
que le permitia contemplar las manchas sin poner en peligro 
sus ojos. 

Tras consultar a su superior, Theodore Busaeus, sobre dichas 
manchas, este afiadié: «He leido a Aristdteles de principio a fin 
y puedo asegurar que nunca he encontrado nada similar a lo que 
mencionas. Vete, célmate y estate seguro de que lo que tomas por 
manchas son problemas de tus lentes 0 de tus ojos». Por todo 
ello le recomend6 publicar los resultados de sus observaciones 
con un seudénimo. Scheiner permaneci6 activo hasta 1626, afio 
en que publicé su monumental obra Rosa Ursina sive Sol ex 
Admirando Facularum & Macularum suarum Phaenomeno 
Variu («La rosa de Orsini vista en el Sol, admirando faculas y 
manchas solares, fendmenos varios»), un libro de 1780 paginas, 
setenta de ellas dedicadas a dibujos de manchas solares. : 

Firme defensor de la teoria de una Tierra inmovil y contrano 
a las ideas heliocéntricas de Copérnico, en un principio sosttr 
vo que las manchas no pertenecian a la superficie solar. Ante 
la evidencia de sus propias observaciones lo admitié, notando 
que el Sol rotaba y que dicha rotacién dependia de la latitud he: 
liogrdafica, un descubrimiento notable. Sin embargo, para salvar 
sus creencias acepté el movimiento del Sol dentro del model? 
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EL TELESCOPIO ASTRONOMICO REFRACTOR 


pio es un instrumento Optico que capta luz procedente de un obj f 
Soret del mismo (véase la figura). De cada Punto del objeto tlega al erent ae 
yos paralelos. Una lente de entrada, el objetivo, hace converger los rayos de cada haz paralelo 
a diferentes puntos de un plano situado a una distancia F del Objetivo, formanda la imagen 
del objeto astrondmico. i) diametro del objetivo, D, y la distancia focal, F influyen en ja calidad 
@l detalle) y el tamafo de la imagen, respectivamente: a mayor diametro del objetivo, mas 
informacion entra en el telescopio y mas detalle se recoge. Por otro lado, si se quiere observar 
el Sol, fa eleccién de! diameiro de la imagen en ef plano focal, relacionada con e| aumento, 
establecera e! tamafio para el telescopio. Esto es debido @ que la distancia focal cumple que 
=2F Re! Ares donde R, es el radio del Sol, y d,., la distancia entre la Tierra y este. Por lo tanto, 


si queremos una imagen de todo el disco solar, su tamario se ha de ajustar al del telescopio 


mediante la eleccion de una distancia focal adecuada, Asi, para d= 46,5 cm, la distaricia focal 
debe ser de unos 50 m. Estas Gistancias focales grandes son una caracteristica de los teles- 
copios solares, que deben tener un diseno especifico. Lo habitual es escrutar solo una parte 
pequefia del Sol, por lo que hay que disponer, en el plano focal, de un sistema dptico auxiliar 
cuya funcién sea seleccionar y amplificar el fragmento de imagen que nos interesa. Para ob- 
servaciones visuales, este sistema se denomina ocular, El numero de aumentos del telescopio 
en su conjunto se calcula dividiendo ta distancia focal del telescopio por la del ocular. 


~ “ Pupila del ojo 


El telescopio consigue sus aumentos porque fa configuracién de las lentes es tal que se logra establecer 


un campo de visién aparente mayor que el real. 
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en el que la Tierra seguia estando inméyi, 


cho Brahe, 
oe el movimiento de las manchas a través del ditias 


concluyé que el eje di 
unos siete grados con 
E] primero que inte 


Ob. 


- 0. 
le rotacion solar se encontraba inctina 
lo 


respecto a la ecliptica. 

rpreto adecuadamente las observacion, 
y divulgo el fenomeno fue Galileo Galilei. Su primera meneigy 
de manchas solares se encuentra en’ una Carta enviada a] Pintor 
Ludovico Cigoli (1559-1613), informandole de las observacione, 
realizadas del 3 al 11 de mayo de 1611. 

El descubrimiento de las manchas suele asociarse a sy nom. 
bre, y aunque no fue el primero que las vio, si que se convirti¢ en 
su gran divulgador al considerarlas una prueba importante de iis 
ideas de Copérnico. En su [storia e dimostrazioni intorno atte 
macchie solari e loro accidenti, publicado en 1613, Galileo resp. 
me sus observaciones de las manchas (véase la imagen superior 
derecha de la pag. 75). Las interpret como una especie de nubes 
que tardaban unos catorce dias en desplazarse sobre el disco 
solar por efecto de la rotacién. La ausencia de paralaje para las 
manchas le hizo convencerse de que debian pertenecer al propio 
Sol o estar muy préximas a él. Esta publicacion contiene cartas 
que intercambié con Scheiner utilizando al astr6nomo y politico 
aleman Mark Welser como intermediario. 

Admirador, en secreto, de las habilidades observacionales de 
Scheiner, Galileo lo atacé sin piedad por sus interpretaciones. En 
una carta de 1632 asu amigo Fulgencio Micanzio, fraile enemigo 
de los jesuitas, después de unos cuantos improperios a Scheiner 
sefialaba: «Desafortunado hombre que habiendo tenido durante 
tanto tiempo la preciosa joya en sus manos, no ha sido capaz de 
reconocerla». 


ESTRUCTURA Y EVOLUCION DE LAS MANCHAS SOLARES 


La primera observacién relevante, a partir de dibujos, para © 
nocer la estructura de las manchas solares fue realizada po! el 
escocés Alexander Wilson (1714-1786). El 23 noviembre de 17 
advirtié que la forma de las manchas cambiaba cuando se ac 
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interpretacin del dibujo original que realizé Wilson det efecto que fleva su nombre. 


caban al borde del Sol, un efecto que posteriormente se cono- 
ceria con su nombre: efecto Wilson. En la figura 1, que muestra 
sus observaciones, puede verse una mancha situada cerca del 
centro solar, concéntrica a su penumbra, que cambia de forma, 
estrechandose conforme se acerca al limbo derecho, y, tras rea- 
parecer por el otro lado, se ensancha de nuevo. En principio pen- 
s6 en dos posibles explicaciones: la primera suponia que era la 
forma de las manchas la que variaba, y la segunda, que se trataba 
de cavidades o depresiones reales en la superficie solar. El cam- 
bio en la forma observado cuando las manchas reaparecian por 
el otro lado le hizo decantarse por la segunda explicacién. 

En la segunda parte de su trabajo, Wilson efectuéd la primera 
conjetura sobre la naturaleza de las manchas. A su parecer, se 
trataba de agujeros a través de los cuales se podia ver el interior 
Solar més frio. Por el contrario, para otros autores posteriores 
como Norman Lockyer (1836-1920), la oscuridad se debia a los 
efectos tefrigerantes y absorbentes de corrientes descendentes 
existentes en la atmésfera del Sol que, por otra parte, nadie ha- 
bia observado, 
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En Ja actualidad tenemos una sencilla explicacion payy 
efecto Wilson: la opacidad de la materia a la radiacién aumenta 
con la temperatura, por lo que, en una estructura frig Como |g 
sombra, veremos capas mas profundas que en la penumbra y ey 
la fotosfera circundante, ya que estan mas calientes, Conforme 
nos desplazamos hacia el borde solar, la radiacion de la Parte 
de fotosfera circundante (la que se antepone entre nosotrog yla 
mancha, originada en capas mas altas) empieza a ocultar e] lado 
correspondiente de la penumbra, mientras que deja sin efecto el 
lado cercano al borde. 

El valor de la depresi6n de la sombra se estima en unos 
550 km. Las estructuras de las manchas, que vemos aparente. 
mente a un mismo nivel, pueden situarse a alturas geométricas 
diferentes debido a su distinta opacidad. Por ello se dice que 
la radiacién procede de la misma profundidad 6ptica y no de la 
misma profundidad geométrica. La discrepancia entre estas dos 
escalas entrafia no pocas dificultades cuando se trata de calcular 
el modelo de una mancha solar. 

Un paso esencial para el desarrollo de la fisica solar en ge- 
neral, y del conocimiento de las manchas solares en particular, 
fue el descubrimiento de la fotografia, que iba a permitir un re- 
gistro objetivo de Jas observaciones. Parece ser que la primera 
fotografia de la superficie solar, con dos grupos de manchas, fue 
obtenida en Paris por Hippolyte Fizeau (1819-1896) y Léon Fou- 
cault (1819-1868) el 2 de abril de 1845 (véase la imagen superior 
izquierda de la pagina contigua). Sin embargo, este fue un he 
cho aislado y hubo que esperar unos afios hasta que el britanico 

Warren de la Rue (1815-1889) disefiara un telescopio para la ob- 
servacion fotografica de manchas solares. Mejoras en la técnica 
fotografica, mediante emulsiones secas de gelatina y bromuro de 
plata, fueron llevadas a cabo por el francés Pierre Jules Janssen 
(1824-1907) en el Observatorio de Meudon, utilizando un teles 
copio de 12 cm de didmetro (véase la imagen superior derecha 
de la pagina contigua). Ain hoy asombra la calidad de las fot 
gtaffas obtenidas por estos pioneros de la fotografia solar. © 
imagenes actuales, con alta resolucién espacial (en la pag 
contigua, abajo), nos muestran que la sombra tiene estruct 


LA SUPERFICIE DEL SOL 


> 


a 


3 


y 
Os Rien PR a Ta. 


z 


ry 
ie pe, Nia 


ae 


4 
ee ee 


y Léon Focault con un tiempo 
solar abtenida por Pierre 
ntro del disco solar. 


es “ "quierda, primera fotografia de manchas solares tomada por Hippolyte Fizeau 
Mis are de 1/60 de segundo. A la derecha se reproduce 'a fotografia de la fotostera 
'ssen. Abajo, imagen de alta resolucidn espacial de una mancha situada en el cel 
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Ciasificacion evolutiva de las manchas, conocida como de Zirrich, en nueve tipos y cuatro escenarios dife 


més brillantes, los puntos umbrales, mientras que la Penumbr, 
presenta una clara diferenciaci6n entre filamentos oscuro ybr. 
llantes. En ocasiones, las manchas muestran una estructura li: 
minosa que contribuye a su disolucion final: los puentes ge luz. 

En sus primeras fases de desarrollo, las manchas solares apa, 
recen como una estructura oscura, sin penumbra, a la que se lla, 
ma poro. La formacién de la penumbra es el siguiente paso que 
contribuye a su estabilidad. En su fase final, las manchas Vuelven 


a 


20° 


30° Escala de la coordenada longitud heliografica 


rentes: 
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aj estado de Pore’: En la figura 2 puede verse un esquema de la 
olucion morfolégica de las manchas. 
108 tiempos de vida (¢,,) de las manchas fluctiian desde unos 
ocos dias & varios MESES. Sus tamaiios van desde unas pocas 
decenas hasta los 160000 km. Se ha establecido que su tiempo 
de vida se encuentra relacionado con el area maxima (A,,,), que 
alcanaa (1,,=0:1"Aray) 

Una pregunta pertinente es como una mancha puede persistir 
tanto tiempo ante los movimientos convectivos que la circundan. 
Los puntos umbrales, los granos de la penumbra y los puentes de 
luz nos remiten a esta «batalla». Al menos, en las mas longevas, 
el anclaje de la mancha en la zona de conveccién debe de ser re- 
lativamente profundo y parece existir un campo de velocidades 
que la aisla del exterior. 


EL CAMPO MAGNETICO SOLAR 


Pieter Zeeman (1865-1943) descubrio, en 1896, que una linea es- 
pectral se desdoblaba en varias cuando se observaba la fuen- 
te emisora bajo la accién de un campo magnético B (figura 3). 
Ademéas, la separacién de las componentes (AA,) dependia de 
la intensidad del campo magnético aplicado, de manera que la 
observacién del desdoblamiento permitiria estimar la magnitud 
del campo magnético que lo provoca. 

El 25 de junio de 1908, George E. Hale (1868-1938) observ6 el 
espectro de una mancha solar en la regién de 600,0 a 620,0 nand- 
metros. Pocos dias después, el 3 de julio, comunicé a la Socie- 
dad Astronémica del Pacifico sus primeras evidencias de campos 
Magnéticos en el Sol, sefialando: 


Hasta donde sé, el tinico medio para transformar una linea 
spectral sencilla en un doblete, cuyas componentes estan 
Polarizadas circularmente en sentidos opuestos, es un inten- 
So campo magnético. Parece probable, por tanto, que una 
Mancha Contenga tal campo, el cual da lugar a dobletes y 
lineas ensanchadas en el espectro de la mancha. 
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Otro descubrimiento que result6 esencial fue que, a veces 
Iineas del campo magnético solar emergen de la supe tficie. 
eurvan para entrar de nuevo, con las manchas encontring, 
en las zonas de corte con la superficie. Debido a este fending 
no, las manchas siempre aparecen en parejas. La forma date, 
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je as Iineas de campo magnético recuerda las que se producen 
en los imanes, arma eal Pareja la mancha guia tie- 
e asignada cierta polaridad magnética, mientras que la otra tiene 
plaridad inversa. Otras veces podemos encontrarnos con otra 
nomenclatura para las manchas, como p yf, que del inglés dan 
cuenta de la mancha guia y la que le sigue (preceding y follower) 
endl desplazamiento por el disco solar. 

En Ja figura 4 puede verse las lineas de campo magnético con 
Jag manchas en su intersecci6n con la superficie. 

Estudios posteriores fueron afiadiendo mas informacién, El 
campo es fundamentalmente vertical en la sombra, aunque se 
debilita en los puntos brillantes umbrales. Debido a su estruc- 
tura filamentosa, el campo magnético en la penumbra resulta 
mas complicado. Podemos considerar que es un conglomerado 
de campos horizontales, inmersos en un campo vertical mas in- 
tenso. John Evershed (1864-1956) descubri6, en 1909, un flujo de 
materia hacia el exterior de la mancha que lleva su nombre. Enla 
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penumbra interna, dicho flujo se encuentra concentrado : 
filamentos brillantes y més inclinados, mientras que fing 1 Iog 
bajo la superficie en el exterior. ateKg 


LAS FACULAS 


En una carta de Marc Welser a Galileo, el 5 octubre de 1612, « 
nombre de «facula» (pequefia linterna) es citado por primera yy 
al referirse a observaciones realizadas por Scheiner: 2, 


Ya que a usted le gusta oir de los descubrimientos de mi ami- 
go, le transmito lo que acabo de recibir de 61 con respecto 
a algunas nuevas observaciones [...] Se trata de «pequejias 
lamparas», regiones que son mas brillantes que las de sus 
alrededores. 


El propio Scheiner fue mas explicito en su Rosa Ursina: 


Examinando el disco solar cuidadosamente moviendo el te- 
lescopio, encontré que estaba libre de manchas, pero pun- 
teado con regiones brillantes que llamé faculas. 


Se comprobé su relacién estadistica con las manchas solares, 
por lo que se consider6 que eran también alguna manifestacién 
del magnetismo solar. Los primeros afios de la década de 1970 
fueron testigos de una gran efervescencia al respecto. Observa 
ciones de gran resoluci6n espacial y a través de filtros centrados 
en lineas espectrales concretas, sensibles a cambios de temper 
tura, permitieron comprobar la existencia de faculas en el disc 
solar (véase la imagen superior de la pag. 89). Medidas comple 
mentarias informaban de campos del orden de 1000 gauss & 
dichas estructuras brillantes (unas 2000 veces mas intenso 4° 
el campo magnético terrestre, que es del orden de medio gauss): 

‘ La explicacién entre las dos diferentes concentraciones © 
Iineas de campo Magnético, manchas y faculas, radica en su srr 
Sor. Entran en juego dos procesos: por un lado, Jas lineas de fae 
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del campo magnético dificultan el desarrollo de la convee- 
ot tle gando practicamente a inhibir el transporte de materia; 
cid a 0, la radiacion de la fotosfera que rodea la mancha Hien rs 
a valentatl es decir, a hacerla més brillante. El proceso predo- 
wnante sera el que marcara el comportamiento de dicha region 
fotosfera. En las faculas, que tienen concentraciones de 
ampo de menor grosor, predomina el calentamiento 
jateral, con lo que se veran mas brillantes. Por el contrario, en 
Jas manchas que tienen concentraciones de lineas de campo de 
mayor grosor, predomina la inhibicién de la conveccién por el 
magnético, haciendo que las veamos mas oscuras. 


de la 
Iineas de ¢ 


campo 


LA GRANULACION SOLAR 


William Herschel sefialo, en 1801, la presencia de unas pequefias 
estructuras en el disco solar que llam6 «ondulaciones»: 


Una particular y destacable irregularidad que es peculiar de 
las luminosas nubes solares que se extienden sobre toda la 
superficie del globo solar. Como las partes mas profundas de 
las ondulaciones son menos brillantes que las mas elevadas, 
el disco solar tiene una apariencia que podriamos denomi- 
nar como moteada. 


Durante varias décadas, los astrénomos trataron de describir- 
las haciendo uso de diferentes analogias, desde hojas de sauce 
Y Peces fosforados hasta granos de arroz y cimulos de algodon. 
De dicha época procede el dibujo de William Huggins (véase la 
imagen central de la pag. 89) y que puede compararse con la es 
tructura real, una de Jas mejores imagenes que se pueden obte- 
ner en la actualidad. 

_Lasolucion sobre el origen de la granulacién del Sol iba a ve 
ir de los experimentos en el laboratorio. Un avance decisivo 
Provino de un experimento realizado por el francés Henri Be- 
nard (1874-1939) en 1900. Calentando delgadas capas de fiuido 
“omprobé que se formaban celdas convectivas que producian 
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ales en la superficie, muy similares a Jy 
cion solar. Se podia crear orden en un fluido desordenadg ey 
tando tan solo con una diferencia de temperatura. On. 
Al final de su vida, en 1916, lord Rayleigh estudio e} — 
ecion desde un punto de vista tedrico y estab Ma 


formas hexagon: 


de la conve: : ” = : lecigs 
un criterio para determunar bajo qué circunstancias se Prody, 

la conveccién en una estrella. El punto de partida fue Ja ae 
tencia de una diferencia de temperatura entre la celda y sys x 
rededores. Un fluido mas caliente es también mas ligero, porlp 
que asciende bajo la accién de su mayor flotabilidad, Durante 
dicho recorrido va perdiendo energfa hasta llegar a un nive| en 
el que, agotada dicha energia, la materia desciende en canaleg 
mas frios, completando asi la circulacién de materia en la celda, 

El francés Pierre J. Janssen fue uno de los primeros que fo. 
tografi la granulacin solar. En una de sus mejores imagenes, 
obtenida el 13 de agosto de 1877, se mostraba claramente una 
estructura formada por granulos brillantes, con diametros de 
entre 1 y 2 segundos de arco, separados por zonas de material 
més oscuro, las regiones intergranulares. Anos después, el ruso 
Aleksei P. Hanski (1870-1908) establecié en unos cinco minutos 
el tiempo de vida de los granulos, valor no muy alejado de lo que 
se acepta actualmente. De nuevo, el efecto Doppler salié al res 
cate y nos permitié visualizar uno de los aspectos mas basicos 
de la conveccién. Gracias a él, fue posible mediante la observa 
cién del desplazamiento de las lineas en el espectro de la grant 
lacién, determinar que los movimientos ascendentes ocurren en 
las zonas brillantes de los granulos, y los descendentes, en las 
mas oscuras (0 intergranulares). 

Los estudios tedricos predecian la existencia de otras esttu® 
turas convectivas, ubicadas mas profundamente en la zona de 
conveccion. En 1962, Robert Leighton, Robert Noyes y Georst 
Simon, descubrieron que la superficie solar mostraba unas eS 
tructuras coherentes con tamafios de unos 30000 km, a las ms 
lamaron supergranulaciones. Ademés del tamaiio, pronto 
comprobaron otras diferencias importantes con respect? et 
easlaicn Los movimientos ascendentes (50 m/s) Y ae 

entes (100 ns) se concentraban en la zona central y eM Jos 
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localizarse 
en central, 
de la granulacin obtenida 
Lalinea blanca de arriba a 


on (arriba) se observan en torno a manchas solares aunque también pueden 
éS, ¥a Que aparecen antes y desaparecen después que las manchas. En la imag 


ranulos so}; 
Con el telescopi 
‘2Quierda co 


‘ares tal como los dibujé William Huggins. Abajo, imagen 
10 NSVT en el Observatorio de! Roque de los Muchachos. 
responde a 5000 km de superficie solar. 
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5 de jutio 
,, de 2010 


Ala izquierda, supergranulos visibles por su sefial de velocidad Doppler. A fa derecha, trayectorias de las celdas 
gigantes. Datos obtenidos por el experimento HMI del Solar Dynamics Observatory. 


genes de la celda, respectivamente, mientras que los transversa- 
Jes (200 m/s) eran los dominantes en el resto, que constituia la 
mayor parte de la celda. Si obtenemos un mapa de velocidades 
Doppler del disco solar (figura 5, izquierda), la supergranulacién 
no ser visible en las cercanias del centro. Al igual que el tama 
fio, el tiempo de vida de las celdas supergranulares también ¢3 
mayor, en muchos casos superior a un dia. 

Las faculas visibles en el centro del disco solar se concentrat 
en los bordes de los supergranulos, donde son llevadas por los 
movimientos horizontales de la supergranulaci6n. Asi se forma 
la red fotosférica, que se denomina activa cuando esta cerca de 
una mancha 0 tranquila cuando se encuentra en una zona no 
perturbada. Son los asientos de los campos magnéticos que he 
mos descrito con anterioridad. 

Durante mucho tiempo se pens6é que el campo magnetic? 
emergia de la superficie solar tan solo en forma de campos inter 
sos (de mas de 1000 gauss) y en determinadas zonas (man 
faculas). El resto, se crefa, eran zonas no magnéticas. Las zone 
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pBSERVAGIONES DESDE GLOBOS — 
ai so giobos ha sido una herramnienta Muy utilizada por los cientificas Di 
io xix el objetivo era estudiar la atmosfera terrestre in situ. Desde 1950, los fis ated 
o talaron telescopios en globos para evitar durante un tiempo la Pe ha i ; = te 
- afectaba SUS observaciones. Un Consorcio formado por cientificos ein o ee 
foles y estadounidenses Giseno y construy6 el SUNRISE, un ‘danse rel 4 
mision era medir los campos magnéticos y los movirriantos aro oe 
en ahier Da tos dos instrumentos que llevaba, el MaX, un magnetdgrafo tion ‘ : 
Go por un grupo espafio! del IAC (Instituto de Astrofisica de Canarias), el AA (nstituto ss ie 
wrofsica d2 Andalucia), el INTA (Instituto Nacional de Técnica Aeroespacial )y la Universid me 
yer lanzamiento tuvo lugar en Kiruna (Suecia), y la idea era que el globo ane “- 
40 ken y fuera llevado por las corrientes circumpolares hasta hacerlo descender, des; ms 
de varios dias, en una isla del norte de Canada (véase la trayectoria en la Sisiaceen 
io duré del 8 al 14 de junio de 2009, seguido arios después por una deer 


giametro cuya 


El primer vuel 


ascension que tuvo lugar del 12 al 17 de junio de 2013. 


Arriba, trayectoria 
seguida por el 
primero de los 
globos soltados 
para estudiar los 
campos magnéticos 
y los movimientos 
de conveccion de 

la supertice solar 
por encima de la 
atméstera terrestre. 
Ala izquierda, 
momento anterior 
ala suelta del globo 
cargado de helio. 
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interiores de los supergrénulos son el refugio de lo que g; es 
se habia denominado como «Sol en calms, regiones de et 
no emergian lineas de campo magnetico y que cada vez lee 
ido perdiendo zonas de influencia. Conforme se ha ido ince 
gando, se ha visto que tal dicotomia es, fundamentalmente Sti. 
problema de sensibilidad de los instrumentos de medida, Zo un 
no magnéticas (en calma) hay cada vez menos. Estos cam 
en las zonas en «calma», Son mucho mas débiles de los a 
anteriormente, del orden de 200 gauss, y parecen estar Hsing 
desorganizados. Su mecanismo de generacion se localiza ae 
parte superior de la zona de conveccioén. a 

Estructuras todavia mayores, del orden de 200000 km de dig. 
metro, habian sido también predichas por los citados modelos 
tedricos. Sin embargo, los intentos para detectarlas no habian 
dado sus frutos. Muy recientemente, observaciones desde el es. 
pacio han permitido visualizarlas (figura 5, derecha) como estruc. 
turas inclinadas con respecto al ecuador y velocidades de unos 
pocos metros por segundo. Parecen ser decisivas de cara a trans. 
portar momento angular desde los polos hacia el ecuador, dando 
lugar a la rotacin diferencial que se observa en la superficie. 

El estudio del Sol no se termina en la fotosfera, desde donde 
nos llega la mayor parte de la luz, ya que se conocen multitud de 
fendédmenos que ocurren en zonas externas a ella. Muchos de es- 
tos, sorprendentes y enigmaticos, siguen estudiandose efusiva 
mente para alcanzar una comprensién mas profunda y completa 
de nuestra estrella. 
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Las capas exteriores del Sol 


Durante un eclipse total de Sol, la repentina 
aparicion de la oscuridad es un fenémeno que 
siempre ha impresionado a los seres humanos. 
En el sistema solar, la combinacién de los 
tamafios de la Tierra y la Luna es la unica 

que permite visualizar un eclipse de la estrella, 
una afortunada circunstancia que favorecié 

el avance de la ciencia astrondémica. 


Como ha sucedido con otros tantos espectaculos de la natu- 
raleza, los eclipses Hevaron a sus testigos a interpretarlos en 
términos mitolégicos: danzas de los dioses, batallas césmicas 0 
frecuentemente precursores de sucesos catastrdficos. Un sen- 
timiento del que, sin duda, se aprovecharon las élites dominan- 
tes de las primeras civilizaciones. Desde los primeros tiempos, 
algunos sectores de la sociedad acummulaban informacién para 
ser capaces de conseguir su prediccién. Para ello se deben co- 
nocer tres pardmetros. Los dos primeros, la duracién del afio 
solar y del mes lunar, debieron de ser pronto accesibles a los 
primeros observadores. No tan facil resulté 1a determinacion 
del periodo de rotacion de los nodos lunares, que son los pun- 
tos de interseccién del plano de Ja érbita lunar con el plano de 
la ecliptica. 

Los babilonios siguieron con detalle los movimiento : 
Luna, y fueron capaces de realizar predicciones con una exactitud 
de menos de dos horas. Mas al este, Jos chinos desarrollaron, hace 
Unos 3000 afios, un calendario basado en los eclipses. Cuando no 
Se cumplia una prediccién no suponia ningin problema, ya ~ 
habia sido la voluntad del emperador la que lo habia impedido. 
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jesui i d6 a los chin 
a de los jesuitas en el siglo xv ayu i eg 
pics narios de prediccion. ~JOrap 


sus sistemas mile! 1 

En general, las descripciones de los eclipses eran bastante 
simples, pero la situacion fue mejorando paulatinamente - 
ocultarse la superficie solar por la Luna, aparecia una Pie | 
minosa en derredor de la estrella, indicadora de la existencia en 
ella de capas exteriores que, sin embargo, permanecieron dura, 
te siglos fuera del alcance del estudio cientifico. Los halos om, | 
rodeaban a las divinidades pueden tener relaci6n con Ja lines. | 
vacion de esas capas exteriores, al tiempo que un Sol con alas = 
representa en varias culturas, como en la egipcia. 

El estudio de estas capas exteriores ha deparado no Docag 
sorpresas a lo largo de la historia de la fisica solar. Como puede 
verse en la imagen de las pags. 26-27, desde dentro hacia fuera, 
se dividen convencionalmente en cromosfera y corona, separa. 
das por una delgada zona de transicion. 


LA CROMOSFERA 


Se atribuye al sueco Birger Vassenius (1687-1771) la primera ob- 
servacion, durante el eclipse del 13 de mayo de 1733, de unas 
nubes rosdceas separadas del borde de la Luna, a cuya atmésfe- 
ra pens6 que pertenecian. Antonio de Ulloa (1716-1795) fue un 
marino espafiol, interesado en las ciencias. En uno de sus libros, 
publicado en 1779, Observacion en el mar de un eclipse de Sol, 
describe su vision de un eclipse total ocurrido el 24 de junio de 
1778. A pesar de que el movimiento del barco no le permitia apur 
tar cémodamente el anteojo al Sol, pudo observar, poco antes 
la conclusién del eclipse, un punto rojizo en el borde oeste del 
disco solar. Probablemente fue una de las primeras descripciones 
de la existencia de una capa de la atmésfera externa del Sol: 8 
cromosfera. 

E] 22 de diciembre de 1870, el estadounidense Charles aaa 
Young (1834-1908) se dispuso a observar, en la localidad andal 
de Jerez, un eclipse total de Sol. Colocé la rendija del especie 
fo tangencialmente al borde solar, justo en el lugar donde we 
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cer el Ultimo rayo de luz procedente de la fotosfera. 13 
di — fue optimo y pudo observar durante breves instantes e] 
espectro flash (véase la ima- 


ado , 

tarsi de la pag. 99). Se trata- Tres cosas no pueden ocultarse 
ede Ia transicién de un espectro de qyrante mucho tiempo: ef Sol 
apsorcion (el que se observa habitual- jy Luna y la Verdad 
mente del Sol) a otro puramente de 


emision al eliminarse la contribucion 
de la radiacion continua de la fotosfe- 
raporel apantallamiento lunar. No quedaba la menor duda de que 
las capas externas del Sol estaban en estado gaseoso. 

Entonces, surge una pregunta. {Cémo se podria observar la 
cromosfera fuera de las circunstancias tan particulares que su- 
pone un eclipse? La soluci6n pasaba por obtener una imagen ca- 
si:monocromatica del Sol en una de las lineas intensas del espec- 
tro flash. Seleccionando esas longitudes de onda en concreto, 
estariamos detectando luz procedente solamente de la cromos- 
fera. Las lineas espectrales: Ha (656,3 nm) y el doblete de Ca II 
(393,3 y 396,8 nm) eran las mejores candidatas. 

El primer paso, hacia 1890, fue el espectrohelidgrafo, un ins- 
trumento que permitia aislar una de las lineas espectrales ci- 
tadas sobre una rendija. La luz era enfocada sobre un detector 
y la rendija se movia mecanicamente a lo largo del disco solar 
para formar una imagen completa, lo cual Jlevaba su tiempo. El 
Paso siguiente fue el desarrollo de filtros, centrados en las lineas 
Citadas, que dejaban pasar menos de 0,05 nm del espectro, y ob- 
Servar todo el disco solar. Eran los filtros birrefringentes de Lyot 
y Ohman, que vieron la luz en la década de 1930. Las empresas 
alemanas Halle y Zeiss los desarrollaron industrialmente y des- 
ora la Segunda Guerra Mundial eran accesibles a los inves- 
can Solares. En los tltimos tiempos se han desarrollado 

mentos tipo interferémetro de Fabry-Perot, que hacen esa 
rae una mejor resolucién espectral, incluyendo mapas de 
cidades y del campo magnético. 
if Sn, im inferior de la pag. 99 se observa la cromosfera en 
i ‘une Las zonas brillantes de las faculas de Ja fotosfera se 
mas brillantes y extensas. 
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La explicaci6n de esta diferencia se encuentra en uns} 
equilibrio de presiones entre la zona magnética, donde Rid 
gen las agrupaciones de lineas de campo, y los alr, 
(Py, = Pint Prag): Al disminuir con. la altura la Presi¢, 
enlos alrededores, el tubo magnetico se expande, eo 
campo magnético B disminuye. Debido a que e] flujo Magnét, 
co (@=B-A) se ha de conservar a todas las alturas de} tbo ti. 
seccién de d4rea A ocupada por este en la cromosfera aument la 
r, llegando a solaparse con las contribuciones de faculas a. 
viduales, cercanas, ancladas en la fotosfera (figura 1, pag. 10 
Otro fenémeno de la cromosfera llamé la atencién durante oe 
eclipses. El interés se habia centrado en unas estructuras Visibleg 
en el borde solar en forma de grandes arcos, que recibieron 9 
nombre de protuberancias (véase la imagen superior de la pag. 
101). Observaciones con los filtros citados permitieron visualj- 
zarlas en el centro del disco como unas estructuras alargadas, 
que recibieron el nombre de filamentos, como se aprecia en la 
imagen inferior de la pagina contigua. Estos arcos, anclados en 
Ja fotosfera, se extendian hasta las capas mas exteriores. 
Resulta que la mejor informacién de la cromosfera la pode 
mos obtener de imagenes y espectros en la region ultravioleta, 
como las que proporcionan la sonda SOHO (Solar and Helios- 
pheric Observatory) y el telescopio espacial SDO (Solar Dyna- 
mics Observatory) (véase la imagen inferior de la pag. 101). 
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LA CORONA 


Los eclipses mostraban también que las capas externas no se 
cunscribian a la cromosfera. Se tenia una extensa zona que 4 ve 
ces circundaba completamente al Sol. Resultaba evidente, pel? 
No se conocia si esta pertenecia al Sol o a Ja Luna. Observando 
desde Nueva York el eclipse del 16 de junio de 1806, el astronome 
espafiol José Joaquin de Ferrer y Cafranga (1763-1818) describio 
cémo el disco lunar presentaba un anillo redondo en su derredo 

con un color perla. De su borde surgian muchos rayos lumino! * 
que se proyectaban hasta unos tres grados de distancia angula" 
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‘Mer. | 


ee i sare Pm 
trate ot Muestra el espectro flash, con [as lineas de emisidn, de las capas exter 


ores del Sol, abtenido 


lipse total de 1999 en Hungria. Abajo, imagen de Ja cromosfera solar (linea Ha) obtenida a traves 


de un fitee, : 
his 9 eprecan faculas en una regidn activa, y filamentos y protuberancias en borde solar. 


LAS CAPAS EXTERIORES DEL SOL 


Lineas de campo magnético CROMOSFERA 


FOTOSFERA 


Relacidn entre las faculas en a fotosfera y la cromosfera. 


Fue el primero que utiliz6 el nombre de «corona» para referirse 
al anillo luminoso y lo atribuy6 correctamente al Sol, ya que el 
tamafio que calculd, unos 560 km, hubiera sido demasiado para 
la atmosfera lunar. Pero habia algo mas. 

Durante tales acontecimientos se habia observado una linea 
de emisién muy débil en la parte verde del espectro de la co- 
rona, pero no parecia corresponder a ningtin elemento quimico 
conocido. Ya que se habia descubierto anteriormente un nuevo 
elemento en el Sol (el helio en 1868), no habia raz6n para que no 
pudiera acompafiarle otro, al que Charles Young, en su libro The 
Sun, bautiz6 con el nombre de «coronio». Sucesivas observaclo | 
nes en eclipses fueron afiadiendo otras lineas coronales, como 
la amarilla (569,4 nm) y la roja (637,4 nm). Al mismo tiempo 
buscaron analogias, desde los volcanes terrestres hasta Tas lel 
nas nebulosas, donde también se habian descubierto otras = 
desconocidas atribuibles al presunto elemento «nebulio, 


pafiero de viaje del no menos presunto coronio. xpert 
Walter Grotrian (1890-1954) era un fisico aleman — Etro ute emosiera Soar en luz utaveeta (17,1 nm, obteida po liste 
en la estructura de los niveles energéticos de los Atomos- ‘maging Telescope) a bordo del observatorio espacial SOHO. 


Ariba, ; , 
Gran protuberancia observada en el borde solar el 4 de junio de 1946. La imagen de _ 
nto 
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1939 publicé un breve trabajo en el que demostraba a 
nea roja de la corona correspondia al Fe X, es decir. al ela ke 
de hierro nueve veces ionizado, una transicion que hab nm 
propuesta poco antes por el sueco Bengt Edlén (190 “i Sido 
Poco después, el propio Edlén identificé todas las line 993). 
nocidas del espectro de la corona. Para que tuviera ied Co. 
proceso de ionizacion de tal naturaleza, las capas ain 
deberfan tener temperaturas superiores al mill6n de Pg 
ser capaces, por tanto, de la emisién de radiacién Sterns y | 
energética, como la ultravioleta y los rayos X. Habia tts Nte 
der explicar algo similar a la aparicion, sin mas, de una Ten 
en un cubo de hielo, algo en aparente contradiccion Sines 
leyes de la termodinamica. 

Como ocurria con la cromosfera, 4cémo observar la corona | 
fuera de un eclipse? Esta fue la pregunta basica que habia que | 
resolver de nuevo. El caso de la corona, por su menor brillo (un | 
millon de veces menor que la fotosfera) y por sus lineas espec._ | 
trales mas débiles, era mas complicado que el de la cromosfe- 
ra. Bernard Lyot (1897-1952) diserid, hacia 1931, el corondgrafo, 
aparato que, mediante un disco insertado en la 6ptica del teles- 
copio, ocultaba la luz de la fotosfera solar permitiendo, de esa 
forma, visualizar las estructuras de la atmésfera exterior. Sin 
embargo, con toda su importancia, su aplicacién se restringla 
solamente al borde solar. Finalmente, la soluci6n consistiria de 
nuevo en ir al espacio y, desde alli, observar la radiacién més 
energética (ultravioleta y rayos X). a 

Sucesivos trabajos conducirian a elaborar un modelo promedio | 
de las capas exteriores desde la cromosfera a la corona pasando 
por una regién de transicion. En la figura 2 podemos visualizat | 
algunos de los resultados modelizados. Aparecen superpues!®> 
dos gréficos: la temperatura en funcion de la altura (linea eg | 
tinua) y la densidad, también, en funcion de la altura (line s- 
continua). También aparecen delimitadas las diferentes i 
Es interesante resaltar que la densidad disminuye ee 
alejamos de la fotosfera, mientras que la temperatura @ re que 
Notese la variacién tan brusca de temperatura y densida rons: 
ocurre en la region de transicién de la cromosfera 2 la ©? 
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Modelo promedio de la superficie (fotosfera) y de las capas exteriores. 


en muy pocos kilémetros de diferencia, la temperatura sufre un 
aumento importantisimo. Por los valores de densidad que toma la 
corona solar, se puede decir que es tan poco densa como el mejor 
vacio conseguido en un laboratorio terrestre. 

La regién de transicién es una capa de tan solo 100 km de 
€spesor, en los que la temperatura asciende desde unos 20000 
8tados de la cromosfera a cerca de un millén de la corona. aes 
sta zona donde se produce el paso de un espectro de lineas oe 

rcién a otro de lineas de emision. : 
observaciones de la corona desde el espacio indicaban 
que las estructuras de esta y de la fotosfera eran muy diene 

S dipolos magnéticos que emergian de la superficie se visuali- 
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zaban, en la corona, como bucles de materia. La explicacion eg 
simple, al menos cualitativamente. ite Pe 

En la superficie solar, la energia cinética de los movimientos 
convectivos es mayor que la del campo magnetico, por lo que e 
campo tiende a seguir dichos movimientos. En otras Palabras, 
se dice que el campo magnético esta congelado en el plasma. 

En las capas externas sucede justo lo contrario: la densj- 
dad disminuye con la altura, con lo que el material deja de ser 
arrastrado y se ve obligado a seguir las diferentes lineas de 
fuerza de los dipolos magnéticos, de manera que se forman los 
caracteristicos bucles (véase ja imagen superior de la pagina 
contigua). 

La medida del campo magnético de las estructuras de la co- 
rona resulta decisivo y complicado, En la fotosfera solar existe 
el efecto Zeeman, pero en la corona, los campos son mucho mas 
débiles para medirlos. A nivel global, se suele partir de las medi- 
das en superficie para luego extrapolarlas a la corona mediante 
un modelo teorico. La imagen inferior de la pagina contigua da 
una idea de la marafia de Iineas magnéticas que cohabitan en la 
corona. Vemos que, junto a los bucles, existen zonas con una 
estructura magnética abierta hacia el medio interplanetario y 
donde la emisién de radiacién es menor. Son los Ilamados agu- 
Jjeros coronales. Generalmente se han utilizado los rayos X para 
su observacién, pero desde tierra se dispone de un sustituto en 
el rango infrarrojo: im4genes tomadas en la linea He 1 1083 nm, 
donde al contrario que con los rayos X, los agujeros coronales 
aparecen como regiones brillantes. 

En resumen, tenemos dos clases de topologias del campo mag- 
nético en la corona: las abiertas, que se manifiestan en los aguje 
Tos coronales, y las cerradas, en los bucles. 


CALENTAMIENTO DE LAS CAPAS EXTERNAS 
Dos preguntas fundamentales todavia abiertas son: ,cémo se © 


ae dichas capas externas a un millon de grados si la fotosfer 
esta 4 unos «pocos» miles de grados? y ,cémo la energia se d& 
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Estructuras en 

forma de bucle 

en la atmésfera 
Solar observadas 
desde la sonda 
TRACE (arriba), 

La imagen de la 
izquierda muestra 
las ineas del campo 
magnético en la 
corona, calculadas a 
partir de las medidas 
en la superficie solar. 
Se han superpuesto 
a una imagen en 
ultravioleta de la 
corona obtenida 

por el satélte S00 
(Solar Dynamics 
Observatory). 
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posita en las diferentes capas? En principio, POdemos tg 
calentamiento mediante las ondas actsticas, de las que he ner 
.. 4 i Mos 

blado al final de} primer capitulo (modos p). Podria sey sine ha 
bucidn apreciable en las regiones no magnéticas de Ja oo 
pero la inhomogeneidad de las capas externas y la Gini 

brillo coronal con las concentraciones del campo magnétien 1 de] 
pensar mas bien en algo relacionado con el magnetismo, ie 

En la cromosfera tenemos que en las faculas el calentamie 
puede producirse por disipacién de una corriente eléctrica nto 
el efecto Joule. Que una corriente eléctrica disipe calor oe 
fenémeno familiar que puede observarse en un secador, en una 
bombilla de filamento o en una plancha de ropa. Estas Corrientes 
se producen por la interaccién entre los campos Magnéticos de 
los pequefios dipolos de la fotosfera. Las estructuras Magnéticas 
son bastante estables, pero pueden sufrir inestabilidades a pe 
quefia escala, en las que la energia magnética se reestructuraa 
un nivel de menor energia, produciendo corrientes eléctricas y, 
consecuentemente, calentamiento por efecto Joule, 

Para la corona, el mecanismo de produccién y disipacién de 
energia debe ser mas eficiente debido a las temperaturas implica- 
das de mas de un millén de grados. Tenemos una fuerte inhomoge- 
neidad de la corona en las zonas brillantes (bucles: campos mag- 
néticos cerrados) y mas oscuras (agujeros: campos magnéticos 
abiertos). Unas ondas que se propagarian a lo largo de los bucles 
fue uno de los mecanismos que se estudié mas profundamente. 
Hannes Alfvén (1908-1995) propuso, en 1942, la existencia de on- 
das transversales que se generaban en un plasma situado dentro 
de un campo magnético y que emanaban velozmente, a SU traves, 
depositando su energia hacia las capas exteriores del Sol. El pro 
blema entonces era conocer su fuente en la atmésfera solar ¥ a 
su nimero fuera lo suficientemente grande como para calentar 
corona. Observaciones en rayos X, con el satélite japones 
DE, parecen haber localizado chorros (jets) con ae . 
poco més de 200 km que aparecen en todas Jas latitudes 5° igi 
con la frecuencia necesaria. En palabras del que fue lider ee 
po de heliofisica de la NASA, Jonathan Cirtain, estos Jets 
dan el parpadeo al azar de las luces del arbol de Navidad. 
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esol y el clima terrestre 


Decia el fildsofo griego Herdclito de Efeso 

que «todo cambia, todo fluye, nada permanece». 
Este principio se puede aplicar a todos los 
fendmenos de la naturaleza, y, por supuesto, 

al Sol. Las variaciones del flujo de luz que 
recibimos de nuestra estrella y cémo estos 
cambios han podido influir en el clima terrestre 
€s lo que se conoce como «clima espacial». 


Como ya hemos visto, el descubrimiento de las manchas solares 
caus6 no poco impacto entre los filésofos renacentistas, conven- 
cidos de que los objetos celestes eran perfectos segin la idea de 
Aristételes, Las observaciones continuaron, pero curiosamente tu- 
vieron que pasar mas de doscientos aiios para que un astronomo 
aleman, Samuel Heinrich Schwabe (1789-1875), se diera cuenta de 
que su numero oscilaba con un periodo promedio de 11 aiios. Ru- 
dolf Wolf (1816-1893), director del Observatorio de Zurich, pronto 
Vio su importancia e inicié una serie de observaciones rutinarias 
de las manchas solares, investigando, en paralelo, los registros del 
Pasado. De la calidad humana de Wolf dan fe las palabras que pro- 
TuNcid con ocasién de su septuagésimo cumpleafios: «Siempre me 
o Consolado am{i mismo con que, aunque yo no sea un genio, pue- 
° todavia alcanzar mucho que sea util, cuando se hace el trabajo 
Correctamente y se elige dicho trabajo de acuerdo con el talento». 
._ 3S Observaciones continuaron hasta 1976 bajo las sucesivas 
scciones de HLA. Wolfer (1854-1931), W.O. Brunner (1875 
iting,” Max Waldmeier (1912-2000), Tras la jubilacién de es 
» €l Observatorio Real de Bruselas tom el testigo en 


"On. El Sol habia pasado a ser una estrella variable. 
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Si el Sol no tuviera Campo 
magnético seria una estrella muy 
poco interesante, como muchos 
astronomos creen que es. 
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EI simple conteo de manchas no es el mejor indicador de la 
actividad solar, ya que existen otras estructuras y criterios, ery 
af es el més largo del que se disponen registros. Wolf ided e1 y,. 
mado mimero de manchas, R, con la expresi6n R= kgs f) 
donde g es el nimero de grupos de manchas; f, el ntimero as 
manchas individuales, y k, una constante de calibracién que tie. 
ne en cuenta el didmetro de] teles. 
copio y las caracteristicas de cada 
observaciOn. Puede verse el néimerg 
de manchas solares, registrado hasta 
la fecha, en la figura 1. Visualmente 
se puede comprobar que existe un 

R.B. LeicHTON ~— periodo de variacion de 11 afios e in. 

cluso se puede vislumbrar un periodo 

de variacién mayor, lo que se conoce actualmente como ciclo de 
Gleissberg, con un periodo de entre 80 y 100 afios. 

En los ultimos afios se han revisado criticamente los registros 
suizos, sobre todo los que Wolf recopilé antes de su época. En 
este sentido, en la década de 1990 se propuso utilizar el ntimero 
de grupos de manchas, ya que antes de 1750 existian varias lagu- 
nas en los registros diarios de observaciones. 

Reconstruir el pasado siempre es complicado. Los telescopios 
utilizados en el siglo xvm no solo eran mds pequefios que los ac- 
tuales, sino que estaban afectados por diferentes aberraciones 
6pticas que hacian disminuir su fiabilidad. Un grupo liderado por 
el investigador Leif Svalgaard ha emprendido la tarea de cons 
truir un telescopio antiguo, del que se conocen sus caracteristi- 
cas, para comparar el ntimero de manchas que este registra con 
las de un telescopio moderno. Se ha comprobado que los teles- 
Copios antiguos subestimaban sistematicamente las manchas 
pequefias, 

El ciclo solar tiene otro aspecto llamativo: al principio = 
cada ciclo de 11 afios, las manchas aparecen en latitudes me 
dias, y conforme el ciclo progresa se van acercando al ecuador 
solar, La representacién de variacion temporal de las posiciones 
es lo que se conoce como diagrama mariposa (figura 2). mel 
observarse que, efectivamente, al inicio de cada ciclo Ja mayo 
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Numero anual de manchas solares. Antes de 1750 se registraba a media anual de manchas y posteriormente 


la media suavizada de 13 meses. E! grafico se ha elaborado con los datos facilitados por el Observatorio Real 
de Belgica. 
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ron de «alas» en ciclos de 11 afios. 
ares que han aparecido en un ano 
 distribucion de manchas 


Di 2 
xa pues de la actividad solar. Puede verse la repeticién del pat 
lerminado e este diagrama esta asociado con el numero de manchas so 
Alejadas de! yen una latitud dada. Puede verse como un ciclo empieza con und ” 
l ecuador y, conforme este avanza, evoluciona hacia latitudes ecvatoriles 
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parte de las manchas se encuentran en torno a los 30° de latig 
norte y los 30° de latitud sur, pero apenas las hay en lating.” 
ecuatoriales. En cambio, en la fase final del ciclo, cada din “as 
mas manchas hacia latitudes ecuatoriales y menos a 30° “, 

30° S. Finalmente, cuando el ciclo esta finalizando, apenas ni 
tienen manchas. Este comportamiento se va repitiendo Ciclo 
tras ciclo, dibujando las caracteristicas «alas de Mariposa» que 
se aprecian en la figura. 

Desde el momento en que se descubri6 el caracter magnétj. 
co de las manchas, se busc6 de qué modo el magnetismo po- 
dia caracterizar un ciclo de actividad. George E. Hale y Seth B, 
Nicholson (1891-1963) descubrieron, en 1925, que durante un ci. 
clo dado, las manchas delanteras p (en el sentido de la rotacién 
solar en el hemisferio norte) tienden a tener la misma polaridad 
mientras que las del sur poseen la polaridad opuesta. La situa. 
cién se invierte en el siguiente ciclo, con lo que, de hecho, se 
necesita un ciclo de 22 anos, el ciclo de Hale, para retornar ala 
situacion inicial (figura 3). 

Estos cambios tenian que poder ser explicados por una teoria 
que reprodujera las principales caracteristicas del ciclo magné- 
tico. Sus fundamentos se encontraban en el disco de Faraday, 
un generador electromagnético de autoinduccidn desarrollado 
por el fisico y quimico britanico Michael Faraday (1791-1867). 
Consiste en un disco de cobre que gira alrededor de un eje fijo, 
con una bobina de alambre cuyos dos extremos estan unidos al 
eje y al borde del disco, respectivamente. Al hacer girar el disco 
en el interior de un campo magnético, por ejemplo el terrestre, 
se induce en el cobre una corriente eléctrica (figura 4)- Dicha 
corriente, al circular por la bobina, producir un campo magnet 
co adicional que reforzara al inicial, aumentando la corriente 1 
ducida, y esta, a su vez, el campo magnético inicial. En resume 
Ja energia mecanica se convierte en electricidad. : 

Para la aplicacion de la dinamo de Faraday al magnet! 
lar fue necesario demostrar la existencia de un fiuido caP a 
producir tales movimientos mecdnicos y que este fuera condu 
tor de la electricidad. La zona de conveccidn solar parece 
facer estos requisitos. Por un lado, la materia del Sol es U" 


smo SO 
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Primer ciclo de 11 afios Segundo ciclo de 11 afios 


Elcicio de Hale tiene una duracién de 22 afios, en los cuales la polaridad magnética de 
las parejas de manchas f y p Se invierte cada 11 afios, tanto en el hemisferio norte como 
enel sur. 


Disco de cobre 


Generador dinamo, basado 
én el disco de Faraday, en 

1 que la rotacién del disco 
Conductor genera un campo 
Magnético, 


nte. Por 
nto en la 
yel 


™a, es decir, consiste en particulas cargadas eléctricame 


otro, . N, 
ron, 2S Cargas se encuentran en continuo movimie 
na de con 


veccién solar, debido a la turbulencia existente, 


> €ncuentra en rotacién. 
Cién =i dos procesos contrapuestos que desc 
Mporal del campo magnético. E) primero, 


riben la evolu- 
la induccion, 
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amplifica el campo magnético, y para su accién eee 
po de velocidades. En 1934, Thomas Cowling (19 06 yan tie 
tré que para el funcionamiento de una dinamo, el 1999) dena, 
cidades no podia tener una simetria axial. El se ie de Vey 
difusion, destruye un campo magnético a una ae Procesg 
del orden de L?/n, siendo L la dimensién caracte, ae de tiem, 
tructura magnética a considerar, y N, una constante Ca de la eg 
sividad magnética. Amada dif, 

La relacion entre la induccion y la difusién se expre: 
mimero de Reynolds magnético (R= V-L/n). Sus ark 
zona de conveccin son del orden de 10°, con lo que se oe ena 
claramente los procesos de induccion frente a los de dite 
en otras palabras, favorecen el funcionamiento de la dinamo, 
fondo de la zona de conveccién es, en concreto, la zona adecuy 
da para la accion de la dinamo. 


ALA BUSQUEDA DE CICLOS 


El Sol presenta manchas oscuras sobre su superficie y estasve 
rian con cada ciclo de 11 afios. No resultaba nada aventurato 
pensar que la energia que recibimos del Sol cambiaria con unc 
clo semejante. El camino estaba abierto para Ja busqueda dews 
correlacion entre el ciclo de manchas y diferentes paramett 
meteorolégicos. No era un problema dificil de afrontat ya _ 
mayor parte de los observatorios astronomicos también ten 
estaciones meteoroldgicas. 

Una de las primeras referencias que mencionan un 
entre el Sol y Ja Tierra la tenemos cuando ido 
fialaba, en 1901: «Ya que la experiencia nos ha conver 2 
que nuestras estaciones son a veces severas Y otras ow a 
queda por considerar si se podria adscribir tal diferen® 
emision mds o menos copiosa de la radiacion solar. gon ml! 

Las reglas basicas del método cientifico al respect® inter™ 
claras. Primero hay que registrar datos, dis 


a relacidt 
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ada. Luego se ha de encontrar un mecanismo que explique 

~ yrelacion CoB algun parametro meteorolégico terrestre. Fi- 

dicho mecanismo debe tener una evidencia aparte de 

7 el agente de dicha correlacion. Durante bastantes afios la 
- 4 duracion de las observaciones y 

Po itaciOn azonas muy localizadas En meteorologia, como en 


ente, 


daban lugar a correlaciones curiosas _ agtronomia, la meta es conseguir 


para jas que no habla ningun meee yn ciclo, 


pismo que las explicase. . 

El ejemplo que sigue ilustra un 
error que S€ cometié con frecuencia 
en tales busquedas. Imaginese que se han realizado medidas de 
dos sefiales sinusoidales simultaneas: una representando un pa- 
rametro meteoroldgico, y la otra, un indice de la actividad solar 
(figura 5). Vamos a suponer que el periodo de una es el doble que 
el de la otra. Examinando globalmente todo el grafico se podria 
decir que las dos sefiales no est4n correlacionadas. Sin embargo, 
sisolo se dispusiera de la primera mitad del registro podriamos 
concluir, equivocadamente, que ambas sefales estén altamente 


Ejemplo de como la variacién temporal 
de dos pardmetros puede dar una 
correlacion positiva en una época 

(en el intervalo de tiempo de 0 a 4) 

y negativa en otra (en el otra intervalo). 


ELSOLY EL CLIMA TERRESTRE 


NorMAN Lockyer, ASTRONOMO BAITANICO 


116 


> 


correlacionadas debido a que Jas dos aumentan 0 — 

mismo tiempo. De la segunda parte del registro se |e yen a 

conclusion totalmente contraria, es decir, la existen, Sse aly 

anticorrelacion, 0 correlacion negativa. de ung 
De toda la marafia de correlaciones, un nuevo hal] 


dria a dar un impulso a las relaciones entre el Sol =e ‘8280 Ven, 


Tierra, 


EL MiNIMO DE MAUNDER 


Las variaciones de la actividad solar y su relacion con el clima 
sufrieron un gran impacto con un articulo publicado en 1976 por 
John A. «Jack» Eddy (1931-2009) en la revista Science. E) punto 
de partida del trabajo era recordar un descubrimiento de finales 
del siglo xx por astronomos como Gustav Sporer (1822-1895) 
y Edward Maunder (1851-1928): la existencia de un periodo de 
tiempo (la segunda mitad del siglo xvi) en el que las manchas 
habian desaparecido practicamente de la superficie solar. Como 
gran novedad, Eddy aportaba los registros de nuevos indicado- 
res indirectos que atestiguaban tal disminucion de la actividad 
magnética. Este periodo de tiempo se llam6é pequeria edad de 
hielo, aunque la evidencia de bajas temperaturas provenia esen- 
cialmente de Inglaterra. Se tenfan nuevas periodicidades que 
considerar para verificar que un cambio de actividad solar s¢ 
traducfa en un cambio en el clima terrestre. 

De dichos indicadores indirectos, el més fiable resultaba dela 
relacién entre los rayos césmicos y el ntimero de manchas. Los 
rayos césmicos proceden de zonas exteriores al sistema sola 
y al llegar a nuestro sistema planetario, se encuentran con Ui 
burbuja magnética, la heliosfera, que es una extensién del os 
po magnético solar. Cuanto mas intenso sea el campo - ai 
heliosfera, en el maximo del ciclo de 11 afios, mas dificult 
dran los rayos césmicos en penetrar hacia la Tierra y menor cot 
el flujo que se registrara. Dichos rayos cosmicos amor 
tra los componentes de la atmésfera terrestre ¥ forman vais a 
radiactivos tales como el 4C y Be. Estos son 


transpe tos 
> Ai 
través de la atmésfera y recogidos finalmente en depos 
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como 10s anillos de los arboles y los hielos polares. Los 

se de 108 isotopos Citados han permitido identificar varios 
ci gran des minimos en el pasado (figura 6), de los que el 
dees de Maunder seria tan solo el mas reciente. La expresion 
mint uae emplea para diferenciarlos de los minimos de Dai- 
es Gleissberg que, teniendo lugar a principios de los siglos 


0 ‘ i 

- x, FS nectivamente, corresponden a minimos del ciclo de 

g0-100 anos: aa 
Esta variacion de la actividad solar la podemos comparar con 


la medida indirecta de las temperaturas en el pasado. La figura 7 
nos muestra unos resultados recientes en los que se enmarcan 
jos ya clasicos de Michael Mann, criticados no por sus errores, 
sino porque demostraban Ja importancia del calentamiento glo- 
bal actual. 

Desde la ultima glaciacién hemos entrado en el Holoceno, 
un periodo relativamente tranquilo desde el punto de vista cli- 
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ion del oj; 
Mileniog, del nimero de Manchas a partir de los datos de isotopos radia: 


Manchas chee a partir de 1700 se insertan también los registros directos del numero de 
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ctivos a lo largo de los dos uttimos 


Desviacién de la temperatura (°C) FG.8 
Datos obtenidos a través de anillos de arboles, i 
nucleos del hielo o registros histéricos : ion wee sa Sol 
: ‘edio de termémetrog 
0,5 f- ag 
Flujo térmico no retenido 
por ia atmostera 
| ‘4 Fiujo solar interceptado 
0,0 pak o> == ae an por la Tierra ; ? 
yg ey \ f i Flujo solar reflejado 
tars Latent eS $ alt (albedo) 
; aE’ i ; 
| v fe 
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. | ef 
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E | 
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Reconstruccién de la variacién de ta temperatura terrestre en los Ultimos mil afios. Se muestran los valores de i Flujo de radiacién 
Mann, Bradley y Hughes (1999), con la zona sombreada indicando el rango de incertidumbre. El valor cero de J) térmica terrestre (IR) 
la anomalia de temperatura se toma como la temperatura terrestre promedio en el intervalo de 1961-1990. Fae K said $m 
‘ , a 
matico, modulado por las variaciones de la actividad solar. Sin ‘cae procedente del Sol, parte vuelve al espacio por reflexién (albedo) y parte calienta la Tierra. 
ope * a+ j0 de radiacion térmi ii i 
lugar a dudas, esta estabilidad ha sido un factor positivo — ai, ray * om térmica terrestre (IR), la parte que la atmésfera no consigue retener se transmite al 
emergencia de una civilizaci6n a nivel planetario. El grupo de 
Sami K. Solanki (n. 1958), del Instituto Max Planck (Gotinga), 


ha realizado la tinica extrapolacién de la actividad solar 4 esca- COMPONENTES DEL sis 
T 
la. De sus datos se deduce que el Sol ha pasado la mayor = EMA CLIMATICO 
; ivi oximadamen P. 
del pea are ign de ie on 2 ee on grandes a tiene cémo una variacién en la érradiancia solar (el 
ped sa parte en grandes minimos y aes luz que recibimos de nuestra estrella), S, puede influir en 
i 5 1 eratura terrestre, 7’, hi de tener en cuenta cuales son 
: ahora de qué modo él 0s f ° , T,, hemos de 

Demos un salto a la teoria y veamos ano! stura global © co que influyen en un cambio de clima (figura 8). Como 
4 aproximacién, y siguiendo las leyes de la termodinamr 


clima de la Tierra, representado por la temper: é 
i nte exterior. < : 
puede ver afectado por un cambio en un age: nla que realizar un sencillo célculo suponiendo un balan- 
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ce entre lo que calienta el planeta y lo que lo enfriq En 
labras, para alcanzar el equilibrio, las entradas de its Otrag Da 
ser iguales a las salidas. Como entrada de energia se “a debe 
solar interceptado por la Tierra, sustrayéndole la testes el flujo 
por reflexion (llamada albedo). Como salida tenemos ja fmt 
de radiacion térmica terrestre (IR), transmitida al spacio ry 
do a que la atmésfera no la ha conseguido retener, poy 7 debj. 
el balance energético establece que: tanto, 


Flujo solar interceptado por la Tierra — Flujo solar Teflejad 
por la Tierra (albedo) = Flujo térmico no retenido por Ja , 
atmosfera. 


Supongamos ahora que la Tierra radia como un cuerpo negro 
y, por lo tanto, la potencia emitida por unidad de Supertficie se 
corresponde con la que establece la ley de Stefan-Boltzmann, 
o-T4, siendo 6=5,67-10°W m°* K~, y T, la temperatura media 
de la Tierra medida en kelvins (K). 

La figura 9 ilustra la diferencia entre la radiacion interceptada 
por la Tierra, proporcional al area de un circulo (1-R’), y laeni- 
tida, proporcional a la superficie de la esfera terrestre (4n-R’). 
Si denominamos albedo terrestre a la fracci6n de flujo solar re- 
flejada por la superficie y las nubes terrestres, a, tendremos que: 


Flujo solar interceptado por la Tierra: ug RS 
Flujo solar reflejado por la Tierra (albedo): m-RPS-a 
Flujo térmico terrestre (IR): 4n-R?-0-T, 


Pero como se ha sefialado, parte del flujo térmico terrestre a 
retenido en la atmésfera (el llamado efecto invernadero), we % 
modeliza con la fraccion g de radiacién infrarroja terrestre a" 
es absorbida por componentes de la atmésfera terrestre: 


Flujo térmico terrestre absorbido: 4n-R?-0-T,"9- 


0, 8€ puede 


rae Te nel étic ms 
De manera que, reescribiendo el balance energ fraccion 9 


encontrar T, en funcién del albedo terrestre, a, de la 
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paciacion Seccién eficaz, 7A’; que intercepta 


la radiacién solar 


Diferencia entre fa radiacién interceptada por Ja Tierra y la emitida por la superficie, 


yde la irradiancia solar, S. Como a=0,33 y S=1370 vatios/m?, to- 
mando un valor de g del orden de 0,35, la temperatura resultante 
es de 288 K (15 °C aproximadamente), es decir, la temperatura 
media actual. Con un modelo simple se obtiene una buena esti- 
maci6n. 
aan Consiguiente, cualquier cambio en la irradiancia solar, el 
0 0 la concentracion de gases invernadero ha de manifes- 
ser enun cambio de la temperatura media terrestre. 
ine ca los modelos que se emplean son més sofisticados 
sli vane esquema presentado aqui. Sin embargo, este puede 
Tatura de la = una primera aproximacion al calcular la tempe- 
erra y también de otros planetas con atmésfera. 


Mi 
EDIDAS DE LA IRRADIANCIA SOLAR 


Uno de 
Media los retos que debfan afrontar los fisicos solares eta la 


2 de la cantidad de radiacién que realmente llega del Sol, 
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la amada constante solar. Sin embargo, dos proble; 
mentales tendrian que ser resueltos para ver si este 
era la clave para entender la relacién entre la actividad Sol: 
clima terrestre. 

El primer problema que tuvieron que sortear se Presents 
la siguiente manera. A partir de la medida de la irradianes. de 
lar desde la superficie de la Tierra, se tenia que poder wl ng So- 
cantidad de energia que era absorbida por su atmésfera ee 
ceder asi a conocer el valor real de la irradiancia que le Nega u 
Sol. El discipulo de Langley, Charles Abbot (1872-1973), car 
N16 técnicas mas precisas para dicha determinacién, Mediante 
ja medida a diferentes alturas del Sol sobre el horizonte. Los 
registros de la medida de la constante solar, que inicialmente 
fueron muy dispares, mejoraron claramente con el tiempo hasta 
llegar, a finales de la década de 1950, a unos valores bastante 
similares. 

El inicio de la era especial prometia medidas mas precisas, 
Se instalaron a bordo de los satélites los radidémetros de ca- 
vidad activos, a los que se aplica una corriente eléctrica para 
mantener una cavidad totalmente absorbente en equilibrio, al 
hacer incidir a través de una pequefia abertura la luz solar. Sin 
embargo, el calibrado del instrumento, es decir, la transforma- 
cion de la corriente eléctrica en unidades de irradiancia solar 

(vatios por metro cuadrado), no permite mucha precision, aun 
en nuestros dias. ’ 

El segundo problema que hubo que sortear planteaba que, 
se quiere una determinacion fiable de la contribucién solar al 

clima terrestre, hay que conocer el orden de magnitud de los 
cambios de la irradiancia solar con el ciclo de actividad sola 
Se trataba de ver cémo dicha «constante» variaba con el tiemp? 
y con el clima terrestre generalmente representado por Ja tem 
peratura. 

Fue el equipo del Observatorio Smithsonian 
primero que afronté el problema cientificamen rele 
era medir de forma muy precisa la irradiancia solar y ©° 5 

; de au 
cionarla con los registros meteorolégicos. Consciente re 
la atmésfera terrestre limitaba mucho la precision de sus 


™As funda, 


ary 9 


0, con Abbot, al 
te. Su objetiv? 
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s de desarrollar una instrumentacién adecuada y de 
dida® jas tecnicas de correccién de los efectos atmosféricos 
mejorar abs seleccién de lugares Optimos para las observacio- 
junto ai este ultimo objetivo, se embarcé en un largo y cos- 


nes- royectO de recoleccién de medidas, tomadas en lugares 
poe os a gran altura en diferentes zonas del globo terrestre. 
situ : 


emplazamiento original, en el californiano Monte Whitney, 
se fueron incorporando estaciones en Arizona y Nuevo Méxi- 
co. Fuera de Estados Unidos, el equipo se trasladé a diferentes 
rrontaiias de Chile, Argelia, Sudafrica y Egipto. También ampli 
an medidas @ campaiias con globos meteorologicos. Sin em- 
argo, trataban de alcanzar un suefio imposible, como pronto 
se pondria de manifiesto. : 

Irénicamente, pocos afios después de la muerte de Abbot se 
inicié el lanzamiento de satélites meteorolégicos con radidme- 
{ros a bordo que median la irradiancia solar. Los primeros regis- 
tros del Nimbus 7 indicaron que, cuando una mancha cruzaba el 
disco solar, se producia un descenso del flujo solar, algo espera- 
ble. Al ir acumulando suficientes afios de observaciones, surgié 
lasorpresa al comprobarse que el Sol resulta ser mas brillante 
en el maximo del ciclo de 11 afios (cuando el nimero de man- 
chas también es maximo) que en el minimo. La explicacién es 
que a escalas largas de tiempo, la contribucion de las faculas 
brillantes es mayor que la de las manchas, que, sin embargo, es 
lacontribucién que domina a escala de pocos dias. La figura 10 
nos muestra las medidas de la irradiancia solar desde 1979 hasta 
. nn Esta figura merece un comentario adicional: esta 
: ‘a a partir de diversos radi6metros, listados en la figura, 
me en satélites que tienen distintos tiempos de vida. Para 

‘an de enlazar diferentes series de registros, utilizando 

Pocas donde dos series se solapan. 
thas = de la irradiancia a lo largo de un ciclo son 
fe ‘eters del orden del 0,03%, para que puedan esperar- 
eiplicarse atten significativos. Estas variaciones pueden 
trbuciones — su mayor parte, considerando solamente las con- 
lions tee las estructuras magnéticas de la superficie solar, 
manchas y las faculas, de manera que podemos 
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AG. 10 


Irradiancia solar total 


Irradiancia solar total , 
(W/m, nueva escala de ing) 


(W/m?, escala original de VIRGO) 


Min 20/21 Min 21/22 | Min 22/23 Min 23/24 


— — — Irradiancia solar promedio (escala original y nueva): 1 366,03 y 1360,95 W/m? ~ 1368 


caries Minimo 21/22 (escala original y nueva): 1 365,68 y 1 360,60 W/m? 
Minimo 23/24 (escala original y nueva): 1 365,43 y 1 360,36 W/m? 


j 1 
4990 1995 2000 2005 2010 2015 


Afio 


1980 1985 


Variacién de la irradiancia solar a lo largo de los tres ultimos ciclos de 11 afios. 


excluir otras posibles contribuciones de procesos originados en 
el interior de la estrella. 


MECANISMOS DE AMPLIFICACION DE LA ACCION SOLAR 


En principio nos encontramos con una paradoja. Por un lado, = 
medidas de irradiancia indican que la influencia del Sol sobre © 
clima terrestre no puede ser apreciable, mientras que, POT otto, et 
registros indirectos del pasado hablan de cierta actividad sola" 

los registros climaticos. Habria que dar con un mecanismo de an 


rl * + acjiOl. 
plificacién de la sefial solar que pudiera explicar tal contradicc!? 
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exteriores de la atmésfera terrestre, desde la ter- 
Las a ed tratosfera, muestran una huella apreciable de las 
roster a pa Ja radiaciOn solar mas energética (ultravioleta y 
ae ora bien, dicha radiacion es absorbida por las capas 
atmosfera y poca influencia puede tener en la tropos- 
edimos el clima del planeta. Por ejemplo, se han 
, arios mecanismos para transmitir el calentamiento 
uesto Vi : es 
prop ade ozono en la estratosfera debido a la actividad solar 
de la ne ame inferiores. En la mayoria se utiliza la circulacién 
ae ae la atmésfera, cuyos cambios pueden dar lugar a res- 
ne regionales como las que se han sugerido que tuvieron lu- 
OF rite Jos minimos de actividad solar, Cabe destacar la po- 
ihe accion de la radiacion ultravioleta variable sobre las ondas 
planetarias (o de Rossby). Estas son como grandes meandros que 
se forman en los vientos de altura, los conocidos como corrien- 
tes en chorro (jet streams), que existen a causa de los grandes 
obstaculos orograficos junto con el contraste térmico entre los 
continentes y océanos. La radiaci6n ultravioleta calienta la estra- 
tosfera y asi parece intensificar estas ondas planetarias, provo- 
cando calentamientos repentinos en el Artico. Durante el minimo 
de Maunder la radiaci6n ultravioleta se debilit6 mucho mas que 
laradiacion visible. Diversas simulaciones indican que, aunque 
los cambios globales son pequefios (del orden de medio grado 
durante el minimo de Maunder), los efectos regionales pueden 
“s importantes. La explicacién estaria en que tales cambios en 
ae llevasen al predominio de una fase, u otra, en mo- 
Hic a interna del clima como son la Oscilacion del 
ie aie (OAN) o la Oscilaci6n del Artico (OA) (figura 11). 
eas get dad es que la accion solar se haya visto reforzada 
OS minimos, de forma casual, por algtin otro agen- 
que produzca un enfriamiento. Las medidas que siguieron a 
erupcién del Pinatub. inyeccié 
Sefer oO en 1992 demostraron que la inyeccion 
zona Stata 2 ae ricos en azufre por un volcan situado en la 
bal q Podia producir un enfriamiento de caracter glo- 


ho 2038 afios. 


Prob} 5 roe 
tos elim fen dificil de resolver es que no se dispone de da- 
S directos de épocas lo suficientemente lejanas del 


rays 
tas de a 
¥ donde m 
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pasado. Si bien en las tltimas décadas disponemos de los datos Afio 
necesarios, no siempre podemos aplicar el principio «el presen- 
te es la clave para entender el pasado». Ademés, recientemente 
la accién solar se ha visto enmascarada por la de un nuevo in- 


ee ena dela evolucion de las temperaturas globales, concentracidn de didxido de carbono (CO,) en la 
fera terrestre y el niimero de manchas solares. Cortesia de Stefan Rahmstort (Universidad de Postdam). 


grediente. i 
Pee. numerosos trabajos que indican el nivel de contribu- 
~ - de la actividad solar al calentamiento global observado 
EL CALENTAMIENTO GLOBAL “sce 1880 hasta la actualidad, Sin embargo, en précticamente 


Tin sits 
Neunos de ellos se da un papel apreciable a dicha actividad 


Véag ; 
canst Siemplo en la figura 12). Una raz6n importante es el 


En los iiltimos 150 afios, la temperatura media del planeta ala 
ag Tacter cic] 


sufriendo un aumento que se conoce popularmente como ae mie lico de la actividad solar, que hace que la inercia tér- 
tamiento global 0 cambio climdtico. Lo que resulta Hamat ad 


€ los océano. i i ibles 
cambj, S sea suficiente para amortiguar los pos! 
ne ‘ de hecho r bios, - ea 
‘0 son los valores absolutos de la temperatura, pues felt itive Por el Contrario, la contribucién de los gases de efecto 


ha habi 4 Bots ino e! Made z ‘ i i 
bido épocas mucho més célidas en el pasado, sim n TO es exponencial, con tiempos de vida de residencia 
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intervalo temporal en el que este aumento est teniendo !uger 
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atmé P 
Osfera de mas de cien afios. 
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Adiferencia de los ciclos solares, de décadas 

de duracién, capaces de alterar las condiciones 
climaticas terrestres, existe otro tipo de 
fenomenologia solar que afecta a nuestro planeta 
aescalas de tiempo mucho mas cortas: el flujo de 
particulas de alta energia que el Sol emite puede 
generar bonitas auroras y perturbar al mismo 
tiempo nuestros sistemas de comunicaciones. 


Del Sol recibimos un flujo continuo de particulas cargadas eléc- 
tricamente: el viento solar. De vez en cuando, tanto su flujo como 
su energia aumentan de forma repentina, dando lugar a las tor- 
mentas solares. Su descubrimiento en el medio interplanetario 
tuvo lugar recientemente, poco después de las primeras medidas 
del viento solar, pero los efectos que ocasionan se han notado 
desde los tiempos mas antiguos. Como dichos cambios tienen 
lugar a escalas de tiempo de horas 0 de pocos dias, configuran la 
llamada meteorologia espacial en analogia con la meteorologia 
terrestre, en contraposicién al clima espacial, que tiene escalas 
de tiempo mucho mas largas, Las auroras fueron el primer fend- 
meno relacionado con este proceso, en el cual han estado intere- 
"te tanto los eruditos como el ptiblico en general. 
ha durora es un aumento transitorio de brillo del cielo noc- 
i sae visible mas frecuentemente a latitudes altas. Tienen for- 
foms — diversos que cambian rapidamente durante las 
Para ir que suelen durar. saat 
Product “ pueblos primitivos de las zonas polares, él a i 
Mente Sina Por las auroras boreales puede compararse peried 
1 el de los eclipses totales de Sol o las manchas visibles 
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asimple vista. Extrafias lenguas de fuego se vejan a 16 
cielo y su aparicion se relacionaba con mensajeg de ne day 
pronosticando catastrofes. Hioses, 

Posiblemente, la primera descripci6én histéricg de ung 
fue realizada hacia el afio 2600 a.C. en China: «La madre kag 
perador amarillo Shuan-Yuan vio un gran rayo de Juz Chie 
alrededor de la estrella Su de Bei-Dou (0 de la Osa Mayen 
la luz lenando todo el campo. Entonces se qued6 emb, ) con 

En el mundo occidental Aristételes sefialaba en su Mey “i 
gica: «Algunas veces, en una noche clara pueden ser vistas 
apariciones que toman forma en el cielo, tales como ig 
trincheras con colores rojos como la sangre». J 

Un comentario sobre las auroras, que encierra todo el sent. 
do de la filosofia popular, se encuentra en el libro Kongespoile, 
(Espejo del rey), escrito hacia 1230: «Por otra parte, sucede lo 
mismo con las auroras como con otras cosas de las que no sabe. 
mos nada. Los hombres sabios proponen ideas y realizan algu- 
nos trabajos, y nosotros creemos aquello que es lo mas comin, 

Durante mucho tiempo se pensé que estaban restringidas a 
las regiones polares, por lo que recibieron también el nombre 
de luces del norte. La aurora observada en Inglaterra, en 1715,y 
popularizada por Edmund Halley (1656-1742), lamé la atencién 
de los cientificos centroeuropeos y les hizo preguntarse por su 
origen y sus caracteristicas. 

El francés Jean-Jacques Dortous de Mairan (1678-1771) fue 
uno de los primeros que propusieron una explicacion fisica al 
fendémeno, con lo que las auroras pasaron de la mitologia y la 
supersticién a la ciencia. En su opinion, la luz de las auroras 
se producia por un fluido solar que incidia sobre la —_ 
terrestre y sugeria que existia algin tipo de relacion entre ; "s 
y las manchas solares. Por aquel entonces, solamente ae 
formes sobre auroras en el hemisferio norte. Mairan sy ae 
que lo mismo debia de suceder en el sur. Envié una nota 
tino espafiol Antonio de Ulloa, que le confirmé haber 45, Aitos 
aurora austral cuando rodeaba el cabo de Horns en 17 10s i 
después estos avistamientos fueron confirmados meng 
jes del capitan briténico Cook al hemisferio sur, hacia 17°" 


lel em. 
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gndose en observaciones Propias yen catélogos anterio- 
Basi ann Fritz (1830-1893) elabor6 un diagrama en el que 
eS) jecian curvas de nivel que representaban las distintas 
estab ae aparicién de auroras boreales en el hemisferio 
wl Ja imagen superior de la pag. 135). Alli se mostraba 
ae cia de aparicion de las auroras boreales decrecia 
ae ue disminuia la latitud terrestre. 
gmedi est se disponen formando un 6valo en torno al polo 
ent ético. Cuando la actividad solar aumenta, ese é6valo 
ae mas hacia el sur. El numero de auroras visibles a 
ara medias y bajas es mayor en el m4ximo del ciclo de ac- 
tividad magnética de u afios, y las auroras visibles en latitudes 
tropicales suelen coincidir con grandes valores del numero de 
manchas, aunque hay excepciones. Para €pocas anteriores ala 
era espacial, todos los diagramas globales de auroras debian 
tener en cuenta la poblaci6n que habitaba en la zona y su inte- 
rés por informar del fenédmeno. Curiosamente, en los escritos 
de los pueblos esquimales practicamente no se mencionan las 
auroras a pesar de que era un evento casi diario sobre sus ca- 
bezas. 

Las auroras de latitudes altas y medias son de varios colores y 
muy dinamicas. Todo lo contrario ocurre con las que ocasional- 
Mente son visibles en latitudes bajas, que muestran pocas varia- 
ciones y son de un color rojo homogéneo. 


EL CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO 


Vistos con baja resolucién espacial, el campo magnético de las 
tna exteriores del Sol y el viento solar tienen una estructura 
tilleviag To, que en la corona, las particulas del viento se ven 
tenemos oo Seguir la trayectoria del campo magnético. Si ahora 
. © Cuenta que el Sol esta rotando, el campo magnético 

Pa Nixie espiral de Arquimedes en tres dimensiones, como 
iMensio, €n la imagen inferior de la pag. 135. Dos de estas 
mes estardn confinadas en la ecliptica mientras que la 


» Caracteriza la estructura vertical. 
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EL CAMPO MAGNETICO TERRESTRE 


William Gilbert (1544-1603), un fildsofo de la n:; i 

s6 en su juventud por los imanes y su utilidad para ian Se inter. 
Realizé numerosos experimentos y finalmente propuen ein 
rra era un gigantesco iman, raz6n por la cual las Dried = laTie 
al norte. Los polos de dicho campo no coinciden con ice Sei 
ficos, estando inclinados unos 11,5° con respecto a lone 
posicién varia con el tiempo.-La explicacién de la entlstenes. be 
campo magnético terrestre es similar que para la del Ml 


namo que se localiza en el anillo exterior del nticleo, ri = = 
fluido conductor de la electricidad en rotacio6n. La regién a 
en que se distribuyen las auroras se dispone en tomo a los Polos 
geomagnéticos. Con el paso del tiempo se verificé que la cong. 
guraci6n dipolar del campo magnético terrestre es distorsionada 
por el viento solar, alargandola en Ja direccién contraria al Sol y 
dando lugar a una forma asimétrica: la magnetosfera (figura 1). 


en arco 


magnética 


Viento solar 
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Frente de choque 


Reconexi , Ss 
ién ‘< 


‘Magnetopausa 


Tr sefid 
La magnetosfera terrestre mostrando su forma asimétrica debido a la accién del viento solar Se 
direccién hacia el sur del campo magnético solar interplanetario. El proceso de reconexi6n * 
la energia magnética en energia cinética de las particulas del plasma y en energia termica a 


\ 
ss 
SS 


§ 
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Reconexién 
magnética 
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Aiba, 


diag 
Seoatatig aaa Slaborado por Hermann Fritz en 1881 que muestra lineas que conectan zonas 
88 Con la mis; 


POT i. Abajo, topo! ma frecuencia de aparicidn de auroras. «Mm es el nimero de auroras vistas 
retes stores ia del campo magnético interplanetario en las cercanias de la Tierra. Vemos 


10S cuales el campo bien se dirige hacia el Sol, bien se aleja de él 
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Afortunadamente se forma esta cavidad que no, a 
arcialmente, de las particulas solares enerpar; 8S al 
Pp : Tgeticas, Meng, 
La magnetosfera se encuentra cargada de parti 
que resultan atrapadas , ‘as Slates 


po magnético terrestre, tn ie 
8; | 
tadounide = 


TObaron Ja ig 


Dios mio, el espacio es radiactivo! 
Ennest C. Ray (1958)  Primeros satélites eg 
Explorer I y II], comp 
tencia de dos cinturones de radiacion (figura 2). El més; 
contiene fundamentalmente protones, y esta sity ada fh Me 
ecuatorial a alturas de entre 650 y 6000 km. Ene] Nel p}, 
terior dominan los electrones. Ambos tipos de part 


Tio 
; ‘ano 
Cinturén eX. 
lculas tienen 


altas energias, por lo que no es extrafio que el suceso diera } 

a grandes titulares en la prensa, ya que, sin entrar en Seine 
efectos de tales particulas son similares a los de la radiactviiay 
natural y fueron descubiertos también con un detector Geiger, 


Eje de rotacin 


Eje magnético 


Cinturén 

exterior 
Cinturén 
interior 


estructura vias 


Seccién transversal de los cinturones de radiacién de Van Allen, interior y exterior. Su 
completa rodea la Tierra, dandole su forma caracteristica de cinturén. 
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yentTaS GEOMAGNETICAS 
70R 

Aen considerarse la posible relacién de las auroras con las 

No el campo magnético terrestre, conexién que fue su- 

wr en 1741, POF los escandinavos Anders Celsius (1701-1744) 

gerida, Hiorter ( 1696-1750). Elias Loomis (1811-1889), profesor 


y - 1 versidad Yale, inclufa, en 1862, al Sol en el juego: 
de 


.aciones d 


Las observaciones demuestran que las auroras dominan si- 
multaneamente grandes zonas de la superficie terrestre, y 
que una vision lamativa en el hemisferio norte es seguida 
por otra, no menos espectacular, en el sur; estas visiones de 
quroras estan acompajiadas, invariablemente, por grandes 
perturbaciones de la aguja magnética. Si estas perturbacio- 
nes tienen un periodo similar alos movimientos que ocurren 
en la superficie solar, no parece de ninguna forma absurdo 
suponer que las auroras puedan exhibir una periodicidad y 
que este periodo pueda estar conectado con los movimien- 


tos solares. 


Edward Sabine (1788-1883) era un coronel del ejército britani- 
co que tenfa a su disposicion registros geomagnéticos obtenidos 
en el Reino Unido y sus colonias como parte de las actividades 
militares. En 1852, le escribfa a John Herschel (1792-1871), por 
entonces astrénomo real, una carta notificandole su descubri- 
mento; 


Con referencia al periodo de Schwabe de 10 afios, que tuvo 
Su minimo en 1843 y un maximo en 1848, parece ser una 
Coincidencia curiosa (si no es mas que una coincidencia) 
ae, en un articulo que estoy esperando leer ante la Royal 
Society, encuentro que estos mismos afios son aquellos de 
Minimo y maximo de una variaci6n periédica aparente de la 
Cuencia y magnitud de las perturbaciones magnéticas. 


A x 
dias yan = 1868 se dispuso del primer indice, el aa, para me- 
“atlaciones del campo magnético terrestre, basado en ob- 
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servaciones realizadas en Canberra (Australia 
no Unido). A este indicador le han sucedido algun ‘artlang (Rey 
al igual que el ntimero de manchas, tiene la ogre Ott05, por 
una mayor longitud del registro. La figura 3 Titi os CONtar ¢.” 
rrelacion estadistica entre los tres factores que se ‘ lag] a 
do: ntumero de manchas, numero de auroras y | thf Comenta, 
variaciones magnéticas. Sin embargo, una Silas 0 de lag 
nunca es el final de a historia. Pstadisticn 
Al cabo de unos afios, en 1905, Maunder dio un paso 
al encontrar una correlaci6n entre las perturbaciones Adelante 
cas y el periodo de rotacion solar sinddico (medido ot ag 
rra) de 27 dias, lo que apoyaba la hipétesis de que el ore a 
perturbaciones magnéticas se encontraba en el Sol. Sin ¢ = 


go, era cauto en cuanto a su atribucion a las manchas: 


Aunque manchas y perturbaciones magnéticas estan inti- 
mamente conectadas, se observan frecuentemente grandes 
manchas cuando no experimentamos ninguna perturbacién, 
mientras que algunas veces tenemos perturbaciones sin una 
mancha visible a la que asociarla. 


Un paso esencial provino de los trabajos del noruego Kristian 
Birkeland (1867-1917), uno de esos cientificos que persiguio con 
entusiasmo probar una teoria sin llegar a alcanzar un reconoci- 
miento en vida. Como a otros cientificos anteriores, el estudio 
de las variaciones en los registros geomagnéticos y la aparicion 
de auroras le convencieron de la relacién de tales fendmenos uo 
el Sol. Para simular el proceso en el laboratorio hacia incidit 
un haz de electrones en una camara de vacio, en euye centfo 
se situaba una esfera con una bobina eléctrica que — 
campo magnético terrestre. La pintura fluorescente de la o ‘ie 
permitfa visualizar los movimientos de los electrons, 
les incidfan sobre las regiones polares. El resultado a” 
mento lo vemos en la imagen superior de la pag. Ml, a n realde 
compara la trayectoria de los electrones con una a: pen . 
una aurora observada desde el espacio. Los lugares e€ nd 


os 2 estre 
cién de las particulas solares en la atmosfera tert 
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a soares / Auroras 
wot {ndice 44 
Auroras tae 
200 | | ; 
13 
‘sf . 


Tes0-1900/~«=«1920~=S*S=«1940~=S=«*960~=S«*1980 
Afio 


140-1860 


Variacién temporal del indice geomagnetico aa junto con el nimero de manchas y de auroras, 


ben un circulo que se conoce con el nombre de évalo auroral. 
Este anillo tiene su centro en el polo correspondiente (norte 
9 sur) del campo magnético terrestre, y se encuentra situado, 
Normalmente, a latitudes de entre 60 y 70 grados. En la zona 
L entre el 6valo y los polos, los casquetes, las lineas 
en laa encuentran abiertas al exterior, mientras que tanto 
0 como en latitudes mas bajas estas se cierran sobre 

ee terrestre. 
thlsionan ulas solares que penetran en la atmésfera terrestre 
Taceién soe — elementos mas abundantes, y de dicha inte- 
ta la emision de luz que vemos en las auroras, en 
keular (58, “J Ineas determinadas: verde para el oxigeno mo- 
itrOgeno tha roja para el oxigeno atémico (630,0 nm) y 
&N0 atémico cular (669,6 nm), y violeta-pirpura para el nitro- 
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Ha llegado el turno de identificar, 5, 
las variaciones geomagnéticas y de ] 
a Bob Dylan: «La respuesta esta en e 
tes de las perturbaciones resultaron 5 
de un agujero coronal en las zonas 
hasta la ocwrrencia’ de fenémenos c 
emisiones coronales de masa. 


‘Obre el sy i 
aS auroras, Pp. Casa de 
| viento... Solap, TaSeand, 
eT varias, desde ja. en. 
ecuatoriales del dises “8 


te) 
Mo las fulguracione, i, 


LOS AGUJEROS CORONALES 


Las imagenes en rayos X del Sol obtenidas 
mostraban una clara dicotomia del campo magnético ce 
rona. Por un lado, las estructuras en bucle donde el ames Co. 
nético se cierra sobre si mismo como un dipolo y, por otro to 
zonas oscuras donde las lineas de fuerza se abren al medio inter 
planetario, a las que se las lam6 agujeros coronales. El area que 
ocupan en la corona solar es mayor durante la fase de descenso 
de la actividad solar y el minimo del ciclo de 11 afios, 

En estas zonas, el viento solar no encuentra problemas para 
fluir y forma unas corrientes que azotan la magnetosfera terres. 
tre con una periodicidad de unos 27 dias. Los agujeros coronales 
son mas frecuentes en las zonas polares, pero los mas impor 
tantes para nosotros son Jos que aparecen en zonas ecuatotia 
les (como el que puede verse en la imagen inferior de la pagina 
contigua). Estas estructuras son las que ocasionan las tormentas 
recurrentes descubiertas por Maunder y las auroras que solo s¢ 
ven en las latitudes altas. Sin embargo, nos falta conocer Ja cal 
sa solar de las tormentas fuertes y las auroras tropicales. Pare 
ello volvamos de nuevo al siglo xix. 


Por la nave Skylab 


LAS FULGURACIONES 


as ' 7 Carrington 
El 1 de septiembre de 1859, el britanico Rac on 
(1826-1875) estaba realizando sus habituales 0DS°" deun 
en medio 


lares cuando descubrio dos zonas brillantes 
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Aba aa zou 
eon den Sréfico con la visién polar de uno de los experimentos de Birkeland; a la derecha, imagen, desde 
0 \rora obtenida en luz ultravioleta por el satélite Dynamic Explorer, sobre fa que se superpone el 


de No fet " 
IReameérica, Abajo, imagen de la corona solar mostrando agujeros coronales polares y ecuatoriales. 
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po de manchas y lo plasm6 en un dibujo (en la ps: 
arriba). Era la primera observacién de una i 
Como él mismo describis: BUrACIEN sg 


Vi que era un testigo no preparado de un dit 
te. Anoté el tiempo del crondémetro y viendo aii 
progresaba muy raépidamente y estando algo 
sorpresa, corri apresuradamente para que al; 
tiera la observacién conmigo. Cuando volvi, al cabo aa 
sesenta segundos, me quedé contrariado al eeu va 
la estructura habia cambiado mucho y se habia doweate 


Uy diferen, 
© la erupcign 
agitado por la 
guien compar. 


Esos dias de 1859 resultaron ser los de la mayor actividad 
geomagnética que se recuerdan. Las auroras se observaron en 
Caribe y en el norte de Africa. Afortunadamente, estas miawets 
nes visibles en la superficie solar son muy poco frecuentes, Mas 
normal es observarlas a través de un filtro que permita aislar la 
Juz de una linea espectral que se forme en la cromosfera solar. Tal 
es el caso de la linea Ha en 656,3 nm. Especialmente después de 
la Segunda Guerra Mundial, cualquier telescopio solar disponia 
de dichos filtros y se seguia un servicio rutinario de observacio- 
nes, llamado de patrulla solar. E] conteo de las fulguraciones se 
convirtid casi en un deporte para muchos observadores solares. 

Otro paso para ir componiendo el puzle de la meteorologia 
espacial fue dado por el britanico Harold W. Newton (1893-1985) 
cuando establecié, en 1943, una relacién entre las fulguraciones 
y las perturbaciones del campo magnético terrestre. Las fulgu- 
raciones mas intensas aparecen sobre las lineas neutras, ot 
que separan regiones de distinta polaridad magnética. Sobre © a 
tenemos una arcada de bucles. Observando en la linea Hatse —_ 
dos cintas brillantes formadas por los pies de Jas arcadas citae 

Su tiempo de" 
uivalentes 
es de unas pocas horas y pueden alcanzar ¢' 
a unos mil millones de megatoneladas 

El proceso de una fulguracion se pu ; _ 
una configuracién inestable de un sistema fisico a 0! 
con la subsiguiente liberacién de energia. No res 
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Aba, doug 
me la 


de | . ; me 
a fulguracion en luz bianca observada por Carrington e! 1 de septiembre de 1859. Abajo a la izquierda, 


linea fs 

Sty inne a fulguracién, conocida como caballito de mar, observada el 4 de agosto de 1972. Muestra 
TRACE: a naar franjas. A la derecha, fulguracién del 14 de julio de 2000, vista en luz uitravioleta por la 
aparece aqui rotada 90 grados. 
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turado suponer que el campo magnético divtecn.: 
debe de tener algo que ver. Una de las configuraci Acti 
del campo magnético es aquella en la que ONES ineg 


las If tah | 
cambian de direccién con la altura, es deci Imeas ge 


e 
torcidas o con una estructura de adlinitin ie - 
tancias que puede generar tal configuraci6n tiene fy aS Cire 
nuevo flujo magnético emerge en una regién activa a Cuan 
Entonces se produce una reconexi6n de las lineas de rei 
reestructuracién) y, como consecuencia, el campo ta era 
aniquila, total o parcialmente. La energia magnética at se 
rece se transfiere a las particulas cargadas del Semen 
cuales son aceleradas a las capas altas de Ja corona, dan more 
ala emisién en ondas de radio. Otra parte de dicha energia a 
ta el material circundante, ocasionando la emisién de Taian 
ultravioleta y de rayos X. Se tendra entonces una tormenta de 
radiaciOn que sera detectada en la Tierra en unos ocho minutos 

Durante varias décadas se pens6 que las fulguraciones eran 
también el asiento de la intensa emisi6n de particulas que se me. 
dia en el medio interplanetario y, por consiguiente, la causa de 
las perturbaciones geomagnéticas y de las auroras. Sin embargo, 
como ha ocurrido frecuentemente en la historia de la ciencia, la 
Negada de nuevas técnicas de observacion ha cambiado nuestra 
forma de contemplar la meteorologia espacial. 


LAS EMISIONES CORONALES DE MASA 


Hoy sabemos que las emisiones coronales de masa, ¢! ae 
grediente de la meteorologia espacial, son mucho menos 4 
que las capas exteriores de la corona solar, por lo que sont? 
ser detectadas ni por los corondgrafos instalados en a 
terrestres, instrumentos que bloquean la luz del disco ap que, 
La estacién espacial Skylab dispuso de un coron ermitia ob 
libre de las perturbaciones de la atmosfera tert a eis 
servar la corona solar hasta una distancia de varie antescaet 
res. El 10 de agosto de 1973 se pudo observar Un! ei que 


sién de materia (imagen superior de la pagina 
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Arriba, emisién 
coronal 

de masa 
observada por 
el corondgrafo 
a bordo 

del Skylab, 
construido por 
él High Altitude 
Observatory 
de Boulder 
(Colorado). 
Abajo, emisién 
coronal 

de masa 
observada por 
el corondgrafo 
LASCO a bordo 
de la nave 
SOHO. 
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extendia a grandes distancias de la SuUperficie so} 
ra constataci6n de la existencia de emisiones coy, 2 Prime, 
a las que a partir de ahora nos referiremos con ee de maga 

Las cantidades de materia inyectadas al m, edio * Siglas ROY. 
son del orden de miles de millones de t ae 


AUS ‘Oneladas, ane tag 
sentan una porcion infima de la masa QUE repre. 


sol 
que las ECM se mueven en el espacio interns lig con 
un amplio rango. Desde las més lentas a 50 knvs a | io Varia en 
das e intensas que se desplazan a mas de 1500 ak Tapi. 
cinética del fendmeno depende de la masa yla velotided 
zando valores de hasta 10° julios. En el minimo de} cick a 
se producen del orden de una ECM por semana, lenge Solar 
las 6pocas que se encuentran alrededor del maximo p sm en 
esperar hasta unas tres por dia. sas 
Ambos fendmenos, ECM y fulguraciones, comparten un mis. 
mo proceso como origen: inestabilidades en el campo magnético 
solar. La principal diferencia entre una fulguracién y una ECM se 
encuentra en la extensién espacial. Las fulguraciones se originan 
en una region activa de la cromosfera, donde se produce la reco- 
nexi6n de las lineas de fuerza del campo magnético a escalas tan 
pequefias como unos 1000 km. Por su parte, las ECM se originan 
en los bucles de la corona y pueden abarcar tamafios angulares 
de 120° con unas distancias lineales de hasta 300000 km. En el 
caso de las ECM, zonas con polaridades magnéticas diferentes 
se ponen en contacto, dando lugar a la recombinacién de lineas 
de fuerza. El campo magnético se anula y su energia se invierte 
en impulsar la materia hacia el exterior del Sol. El proceso tiene 
lugar en las configuraciones magnéticas cerradas de la _ 
que desaparecen con la explosién y se reorganizan poco ace 
No son pocas las ocasiones, un 40% de promedio, en La oe 
bos fenémenos se encuentran relacionados. La ec FCM 
del campo magnético de la corona que acompatia 4 entemel 
ocasiona otras tensiones a una escala menor, que Seek quiet 
te terminan manifestandose como una ene retras? 
caso, cuando una fulguracién acomparia a una = espacialme™ 
unos diez minutos con respecto a esta, situandose 
te mas cercana a la superficie solar. 


‘ar, Era rf . 
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ésquema de una tormenta solar desde el Sol a la Tierra. 


Utilizando un simil del disparo de un cafion, la fulguracién se- 
tael fogonazo que se ve desde todas partes instantaneamente. 
\aECM serfa la bala de cafién que solo tendria sus efectos sobre 
zona a la que fuera dirigida después de cierto tiempo. 
seal cone pues, todos los elementos para explicar una tormen- 

- =e 4): una inestabilidad solar, su propagacién por el 
tig tplanetario, la entrada en la magnetosfera terrestre 
pacto sobre la atmésfera terrestre. Todo ello aderezado 


Dor e] 
et i Tepresenta el que una fuerte ECM encuentre ala 
Propagacion por el sistema solar. 


WRLUENCIA p 
ty ELA RADIACI 
US SERES Hy ste ON IONIZANTE 


coni ; 
Mcionte la radiacion 


: tonizante es aquella que tiene 
Nergia como para 


romper la molécula de ADN y 
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producir dafios genéticos cuya intensidad Varia seo, 
piolégica de que se trate. Para el caso de] Sol, es a @, 
de la radiacion de alta energia (rayos X y rayog 3 NOS haby) 
ticulas de alta energia (protones, electrones ee Vee pas 

Dada la escala de tiempo que estamos consi cs COs de hetigy 
tes de radiacién ionizante seran las fulguraciones y 1 t oy 
magnetosfera y la atmosfera terrestres son las Dp n 6 as Ey, Ta 
tallas contra las particulas. Por otro lado, la atntGate, i, 
juega ese papel contra laradiacion. En condiciones cp iy 
cabe esperar ningun dafio para la vida en Ja supe ‘tie 
No se tiene evidencia que ninguna tormenta Solar ha) ‘s 
causar dafios a ese respecto. Tan solo un agente Stier. 
la explosion de una supernova proxima, podria pro idee como 

La radiacion ultravioleta no tiene la capacidad rOUtbeder 
ADN, pero si puede, a través de la ionizacion de la uillcse de} 
agua, producir efectos similares. La formacién de r Bislees pas 
puede dafiar los tejidos bioldgicos. H 

Para calibrar Ja importancia de este fendmeno hay que esta- 
blecer un sistema de unidades de medida. Hoy en dia, la mas 
utilizada es el sievert, equivalente a 1 julio de energia ionizante 
por kilogramo de materia viva, corregida por efectos biolégicos, 
Debido a los relativamente bajos valores en nuestro entorno, se 
utiliza el milisievert (mSv). 

Un aspecto que cabe destacar es que los efectos de la radiacién 
ionizante son acumulativos. Para los seres humanos una dosis de 
10 sieverts puede considerarse letal, mientras que 50 milisieverts 
(mSy) es el umbral inferior para desarrollar un cancer. El nivel 
anual de radiactividad de fuentes naturales se puede estimar en 
unos 2 mSv. 

Como en tantos aspectos, las bacterias son las poseedoras de 
todos los récords. La mejor marca la tiene la bacteria Deinococ- 
cus radiodurans, que puede sobrevivir a dosis de 5000 sieverts. 
Si bien el dafio sobre el ADN es el mismo en todas las especies: 
Su Capacidad de reparacién es lo que hace diferentes a distintos 
seres humanos y sobre todo a las diferentes especies. 

‘ la capa de ozono es la pantalla que nos protege contra ! 
cion de la radiacién ultravioleta (UV). Cualquier alteracion en 


No 
Trestre, 
Podido 


Ja ac- 
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roducira una variaci6n enel flujo UV en la superficie 
ica iexperimentos de laboratorio indican que el ADN de 
yivos terrestres es especialmente sensible a la banda 
165 sere UV-B que se sittia en torno a los 280 nm. Para medir el 
espe robal emos de combinar el dafio intrinseco del ADN con 
efecto 8 solar. 
Fi del flule varios agentes con capacidad para alterar la capa 
pyisten como una erupci6n volc4nica, el impacto de un me- 
de i explosién de una supernova cercana. Si nos centra- 
eorito Gol, una gran ECM o una fulguracion podrian llegar 
en on jmpactos importantes. El evento de 1859, llamado 
a parece haber sido el de mayor intensidad en el 
de Camm ft etke durante los Ultimos quinientos afios. Veamos 
on fundamenta la afirmacion de que el Sol puede alterar 
te 4 de oz0no. Los protones de una erupcién solar rompen 
cs woléculas de nitrogeno de la atmésfera terrestre, creando 
jxido nitroso que reacciona con el ozono y lo destruye. Como 
resultado Se forman iones NO, que se adhieren a los aerosoles 
dela atmosfera y juntos se precipitan, con la lluvia, hasta que- 
daratrapados en los hielos polares. 

Las misiones Apolo significaron la primera salida de seres hu- 
manos fuera de las pantallas protectoras de nuestra atmésfera 
y magnetosfera. Los efectos nocivos de la radiaci6n ionizante 
eran conocidos y se consideraba que las fulguraciones eran la 
principal fuente que debia controlarse durante cada misi6n. 
Con dicho propdsito la NASA decidié establecer una red de 
estaciones de vigilancia con telescopios para observar las ful- 
guraciones y con radiotelescopios para medir los niveles de la 
emision solar. Uno de los nodos de la red estuvo en Maspalomas 
(Gran Canaria). 

En la época de las misiones Apolo poco se conocia sobre 
las ECM y sus consecuencias bioldgicas. Entre dos de dichas 
misiones, las nimeros 16 y 17, se produjo la fulguracién de 
as = Wie, una de las emisiones de particulas solares mas 
foae Lad se recuerda. Incluso dentro de la nave espacial, 
ene ig habrian absorbido dosis letales por encima de 
Vv. 
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INFLUENCIA DE LA RADIACION IONIZANTE EN LA TEeNg 
LO Gin 


Hacia 1839, los britanicos William Cooke (1806-187 
Wheatstone (1802-1875) patentaron el primer telé 9 tiie 
Alotro lado del Atlantico, Samuel F: Morse (179 ce léctrieg 
16 un sistema similar, con su conocido cédigo de = a . 
Era el comienzo de lo que hoy en dia hemos dado ma heen, 
de las comunicaciones y que, posteriormente, ha ee laerg 
Jas relaciones humanas. Ucionadg 
£] aumento de particulas cargadas eléctricamente 
del Sol causa corrientes inducidas en todo aquello 
electricidad para su funcionamiento. Por ejemplo, el 19 de 
de 1847, cerca del maximo de un ciclo solar, se obsettatnn ign 
sas auroras y las compafiias de telégrafo informaron de hoi 
tes perturbaciones en las comunicaciones. En Derby teeta 
William H. Barlow (1812-1902) las describio de la siguiente fon 


‘0. 


Procedentes 
WE Necesite 


En la tarde del 19 de marzo de 1847 se observé una brillante 
aurora, y mientras esta permaneci6 visible, ocurrieron fuer- 
tes perturbaciones en todos los instrumentos. 


Un nuevo descubrimiento vendria a explicar estas perturba- 
ciones. E] 12 de diciembre de 1901, Marconi trasmitio una senal 
morse desde Cornwall a Terranova, separadas 2900 km, para 
sorpresa de muchos cientificos que esperaban una propagacion 
en linea recta de la sefial. Debido a la curvatura terrestre, Terra- 
nova quedaba por debajo del horizonte de Cornwall y la seftal no 
la podria haber alcanzado viajando en linea recta. Sin embargo, 
al afio siguiente Oliver Heaviside (1850-1925) y Arthur E. Ken- 
nelly (1861-1939), de forma independiente, explicaron la prot 
gacién, a tan largas distancias, como debida ala reflexion de las 
ondas de radio por electrones libres en Ja alta atmésfera. ‘én 

Al igual que las particulas que hemos mencionado, ine 
los fotones de alta energia (ultravioletas y rayOS X que proce e 
del Sol) interaccionan con los dtomos de la atmésfera Leen ' 
Como resultado de ambos procesos se liberan electrones, jeton 
lugar a una capa conductora de la electricidad. Edwar APP 
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) fue el primero que demostré la existencia de una de 
la F, mediante la emision de una sefial de radio que 
en otro lugar separado varios kilometros. El eclipse 


(38921965 
capas; 

e recibida 3 phe: 
99 de junio {927 proporcioné a Appleton la oportunidad de 


vificar ave tan pronto como se cortaba la radiacién solar, cam- 

ve ja altura de la recientemente descubierta ionosfera. 

ie de la ionosfera depende del balance entre el nimero 
je atom0s que tengamos para dicho Proceso, mayor en las capas 
vais mas densas, Y del flujo de la radiacion, que sera mayor cuan- 
jo mas distantes estemos de la superficie terrestre. Del balance 
entre estos dos factores y de los diversos constituyentes atmos- 
féricoS resulta una estructura de Ja ionosfera en varias capas. El 

rincipal efecto de las capas de la ionosfera es permitir la reflexion 
enellas de las ondas de radio. Existe una frecuencia a partir de la 
cual las ondas de radio no se reflejan de vuelta a la Tierra, sino 

e se transmiten hacia el espacio exterior. Esa frecuencia critica 
depende de la densidad electronica, la cual a su vez depende de la 
intensidad de la radiacin recibida. En general se sitda en torno a 
Jos 30 MHz. La explicacion es relativamente sencilla. 

Segiin se conoce de la ley de refraccién de las ondas electro- 
magnéticas, existe un Angulo de incidencia para una onda proce- 
dente de un medio, amado angulo critico, a partir del cual yano 
se produce refraccion alguna, es decir, se produce el fenémeno 
conocido como la reflexién total de la onda. Esta ley, ademas, 
establece una condicién matematica que relaciona este angulo 
con los indices de refraccién de los dos medios involucrados. Si 
dicho indice de refraccién depende de la frecuencia de la onda y 
de la densidad electronica, se tendra un procedimiento para de- 
terminar la estructura de la ionosfera, comprobando qué ondas 
de radio se reflejan totalmente en ella, y por tanto se recogen en 
los receptores terrestres, y cuales no. 

La capa mas externa de la ionosfera, la capa F, refleja las 
altas frecuencias, que van desde 3 a 30 MHz y que se corres- 
Ponden con ondas cuyas longitudes de onda miden desde 100 
hasta 10 m. Estas frecuencias son las utilizadas en emisiones de 
tadio y en sistemas de vigilancia por radar. Mas abajo, entre 95 
y140km de altura, se encuentra la capa E, donde se reflejan fre- 
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cuencias medias (de 300 a 3000 kHz) que si bien go 
por la capa D subyacente durante el dia, pueden pro Sorbj ag 
rante la noche a grandes distancias. Estas frecuen a USE dy. 
zan fundamentalmente por los servicios de yj he, Se uti, 
Por ultimo, en la capa de la ionosfera mas baja, — Nillita 
frecuencias bajas y muy bajas (de 3.2300 kHz), "ian tag 
Logicamente se produciran variaciones en la densidad 
tr6nica de la ionosfera a lo largo del ciclo solar y du elec. 
fenémenos citados, como fulguraciones y ECM. Si a los 
de las ondas citadas se vera por lo tanto modificada, Zoe 
la captacion de sefial en nuestros receptores. Ndo a 
Un tema aparte es la estabilidad de los satélites 
bajo la accion de radiaciones ionizantes. La radiacién de alt 
energia recorre el camino hasta la Tierra a la veloci dad de 4 
luz, alcanzandola en unos ocho minutos, y aunque no lo parezea 
puede afectar a la estabilidad de los satélites. Su primer efecto 
es calentar las capas externas de la atmésfera terrestre, expan- 
diéndolas y provocando un aumento de su densidad. Ello vaa 
ocasionar el frenado de satélites situados en érbitas mas bajas 
y el adelanto de su caida a la Tierra. La fuerza que ocasiona el 
frenado dependera de la densidad de la atmésfera, de la veloci- 
dad del satélite, de su masa y de su forma. Durante el maximo 
del ciclo solar, la densidad atmosférica sera mayor y los satélites 
pueden verse mas afectados. Lo mismo sucede cuando ocurre 
una fulguracion solar, aunque a una escala temporal mas corta, 
por lo que numerosos satélites se han perdido después de una 
gran tormenta solar. Asimismo, puntualmente son necesarios 
cambios orbitales en plataformas permanentes, como el teles- 
copio Hubble o la Estacion Espacial Internacional (ISS), pa” 
impulsarlos a alturas mayores y prolongar asi su tiempo de vida. 
Las tormentas solares, aparte de afectar a los satélites: tam- 
bién producen corrientes eléctricas en la atmésfera terrestte res 
pueden provocar perturbaciones en las grandes lineas de roi 
buci6n. El ejemplo mas llamativo fue la caida del sistema ser 
co de Quebec (Canada) durante la tormenta solar del 13 dem ie 
de 1989: durante unas 10 horas, mas de seis millones de perso 
Se quedaron sin suministro eléctrico. 
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gisTEMAS DE PREDICCION DEL TIEMPO ESPACIAL 


al que sucedié con la meteorologia terrestre, también con 
acial se estan desarrollando centros de prediccién fia 
gjerten de posibles tormentas solares. El trabajo que realizan es- 
tos centros Se puede clasificar segun tres categorias: la recons- 
trucciOn del pasado, el seguimiento del presente y la prediccién 
de futuros acontecimientos. 


Al igu 
la eSP' 


Por lo que al pasado respecta, a Predecir es muy dificil, y sobre 


ir de los registros de isotopos se todo e| futuro. 
tiene una idea global del nivel medio 
aE actividad solar de los ultimos 10000 
ajios, que en ocasiones ha sido mas intensa que la actual. Hay que 
mejorar nuestra capacidad de reconstruir la actividad solar en el 
pasado y asi poder calibrar la importancia que tuvo, por ejemplo, 
latormenta de Carrington en 1859. Por otro lado, la idea es estable- 
cer centros que den una prediccién en tiempo real de la actividad 
en nuestras cercanias, es decir, la prediccion del presente. Varios 
pasos son necesarios para hacer un buen seguimiento: primero se 
necesita el conocimiento de los parametros que nos indiquen si 
una erupcion solar va a ocurrir en una determinada regién de la 
atmosfera solar, y segundo, tan pronto como se observe una, es 
necesario calcular la trayectoria que va a seguir y conocer la pola- 
ridad del campo magnético interplanetario. 

Disponer de datos fiables es esencial, pero también es impor- 
tante disponer de sistemas de prediccién que evaliien las con- 
secuencias sobre nuestra tecnologia, siguiendo la experiencia 
de la meteorologia terrestre, con el fin de mitigar sus efectos. 
Gracias a la instrumentacién de que se dispone en el espacio, 
hoy en dia es posible acceder en internet a las predicciones del 
tempo espacial. 

No bai extrafio que Estados Unidos tenga una particular preo- 
cupacién por los dafios de las tormentas solares. Por un lado 
‘ah su proximidad al polo norte geomagnético, lo que con- 
tudepen aba una zona vulnerable. Por otro lado, Jenemos 
lapis de la tecnologia espacial para la vida diaria ysu 

nen numerosos programas espaciales. Los mejores 
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prediccion de la meteorologia son estadonn: 


entros de i : 

ae todos los paises con proyectos espaciales log tate 
En cuanto 4 los telescopios solares instalados ei ea i 

a, deg. 

ON 4,24 my de 


y 


taca el DKIST (- Daniel K. Inouye Solar Telescope) ¢ 

-ametro. Se encuentra en la fase de constru weiin be 
diémetro. 1 National Solar Observato: N Hale 
la (Hawai) por el Na ay Hearty - 
norteamericano le Siga, en Canarias, el European Solar Te, 
cope, que con 4m de didmetro ha completado Su fase de diet, 
yse encuentra en espera de su financiaci6n final POF parte ra 
Union Europea. La mision de ambos telescopios sera COndeer 
con més profundidad los campos magnéticos que dan lugar he 
cambios en la meteorologia espacial. 

No menos importante es la existencia de centros cuyo es fis 
zo se concentra en la prediccién de futuros sucesos. El nive| te 
actividad solar tiende a declinar. Sin embargo, el pasado nos dice 
que, aun en dichos casos, han ocurrido tormentas intensas, In. 
dependientemente del nivel de actividad, nuestra Civilizacién es 
cada vez mas dependiente de las comunicaciones y el suministro 
de energia eléctrica. Por lo tanto, somos cada vez mas fragiles 
ante cualquier influencia externa. En unos cuantos afios dispo- 
ner de un informe sobre el estado del medio interplanetario ser4 
casi tan importante como tener, en nuestros dias, el informe me- 
teorolégico. 


AMODO DE EPILOGO 


Durante 4500 millones de afios el planeta Tierra ha estado 3 
viviendo con su estrella el Sol. Cualquier cambio en la sot 
ol viento solar ha afectado a nuestro mundo. Sin geet 
condiciones han permanecido compatibles con Ja vida one i 
los ltimos 4000 millones de afios. Nuestra estrella esta @ mai- 
tad de su vida; esperemos que la convivencia Sol-Tierr aie ‘] 
tenga durante ese tiempo, con una especie inteligente © 
Homo sapiens, o su sucesora, de testigo. 
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